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Vorwort.

In dem »Handwörterbuch der Astronomie«, welches als Theil der »Encyklopädie

der Naturwissenschaften« erscheint und von dem jetzt der erste Band voll-

endet ist, ist die Anordnung des Stoffes eine ähnliche, wie in anderen Theilen

der Encyklopädie, die lexikologische. Zwar hat sich dieselbe für die Astronomie

recht schwierig gezeigt, und es ist lange erwogen worden, ob nicht eine andere

Anordnung, z. B. die nach den Hauptgebieten der Astronomie vorzuziehen tei.

Indessen würden damit nur neue Lehr- oder Handbücher dieser einzelnen Zweige,

der sphärischen, der theoretischen, der physikalischen Astronomie gegeben werden,

an denen kein fühlbarer Mangel ist. Was aber das »Handwörteri^uch der

Astronomie« als Theil der Encyklopädie will, ist etwas anderes, es will dem
Studiienden, dem Fachmann, dem wissenschaftlich gebildeten Freund der Astro-

nomie ein möglichst bequemes Nachschlagebuch sein, in welchem er über

einzelne Punkte Aufklärung findet und zugleich Anregung, seine Kenntnisse

durch das Studium originaler Werke zu erweitern oder zu festigen. Ein solches

Werk, in gewisser Weise ein Compendium der Astronomie, hat uns bislang

gefehlt.

Besonderes Gewicht ist auf die praktische Astronomie gelegt; die Instrumente

und ihre Behandlung, die Anstellung, Bearbeitung, Verwerthung der Beob-

achtungen, ihre Ergebnisse treten naturgemäss etwas in den Vordergrund gegen-

über der rein theoretischen Astronomie. In Betreff letzterer musste im Allge-

meinen daran festgehalten werden, den Gang der Untersuchungen bis zu ihren

Resultaten anzudeuten, oder so darzustellen, dass dem Leser wohl ein möglichst

vollständiges Bild geboten wird, ohne doch in zu viele Einzelheiten einzutreten.

Wo aber keine sehr langwierigen und schwierigen theoretischen Entwickelungen

nothwendig sind, um zu rechnerischen Resultaten zu gelangen, da soll im

Handwörterbuch alles Erforderliche gegeben sein, um jene praktisch und bequem

verwerthen zu können.

Dass bei der lexikologischen Anwendung Wiederholungen vorkommen, ist

nicht zu vermeiden, um so weniger, als jeder Artikel doch möglichst selbst-

ständig bestehen musste, wenn nicht der Gebrauch durch ein allzu häufiges Hin-

und Hergehen von einem Artikel zum andern leiden sollte. Auch der Umstand,

dass das ganze Werk nicht von einer Hand bearbeitet wurde, hat nothwendig

eine Ungleicliförmigkeit zur Folge gehabt. Indessen ist durch die Gewinnung
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der bewährtesten Mitarbeiter erreicht worden, dass die betreffenden Theile von

solchen Gelehrten verfasst wurden, die in ihnen die meiste Erfahrung durch

eigene Untersuchungen hatten, und der so erlangte Vortheil dürfte die ange-

deuteten Nachtheile reichlich aufwiegen.

Die Zahl der Artikel ist möglichst zusammengedrängt, sodass zu häufige

Wiederholung oder Aiiseinanderziehen des Stoffes umgangen wurde. Die eigent-

lichen Stichwörter werden in grosser Ausführlichkeit und Uebersichtlichkeit als

Index zum Schluss des ganzen, auf zwei Bände berechneten Werkes gegeben.

Da die Astronomie auf' dem Boden einer alten Geschichte steht, so durfte

eine gedrängte Darstellung des Entwickelungsganges hier nicht unterbleiben.

Dementsprechend ist als »Einleitung in die Astronomie« ein diesen Theii um-

fassender Artikel gegeben worden. Es ist zugleich dadurch erreicht, dass an

vielen Stellen, wo sonst ein ausführlicher Hinweis auf frühe Arbeiten nothwendig

gewesen wäre, nunmehr mit wenigen Bemerkungen auszukommen war.

Der Herausgeber ist sich wohl bewusst, nicht ganz das erreicht zu haben,

was ihm bei der Uebernahme der Aufgabe vorschwebte, und rechnet auf die

freundliche Nachsicht seiner Fachgenossen. Dieser Wunsch gilt auch hinsichtlich

der wohl etwas zu grossen Anzahl nothwendiger Berichtigungen. Manche In-

consequenzen in der Schreibweise sind verursacht durch die den Autoren ge-

wohnte, welche mit der in den früheren Bänden der Encyklopädie angewandten

und füglich hier nicht zu vermeidenden, nicht immer im Einklang war, und

durch die Schwierigkeit, welche das Lesen der Correkturen an oft drei ver-

schiedenen Orten, ohne dass eine jedesmalige Verständigung durchführbar ge-

wesen wäre, bereitete. Dazii kommt, dass ein Theil des Werkes in einer Zeit

zum Abdruck gelangte, in welcher der Herausgeber durch die Verlegung der

Sternwarte von Karlsruhe nach Heidelberg, und die damit und mit dem Neubau

des Instituts in Zusammenhang stehende Unruhe und Ueberhäufung mit änderen

Arbeiten genöthigt wurde, die manchmal verzögerten Correkturen rascher zu

erledigen, als ihm lieb war. Immerhin hofft er, dass wesentliche Unrichtigkeiten

nicht übersehen worden sind.

W. Valentiner.
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Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

Von

Dr. N. Herz.

Unter allen Wissenschaften nimmt ihrem Alter nach wohl den ersten Rang

die Astronomie: die Lehre von den Gestirnen, ihrer gegenseitigen Lage an der

Himmelskugel, ihren scheinbaren und wirklichen Bewegungen und deren Ur-

sachen, und ihrer physischen Beschaffenheit, ein. Je nach den verschiedenen

Gebieten, welche man vorzugsweise behandelt, unterscheidet man: 1) Die

sphärische Astronomie, welche auf Grundlage der Beziehungen zwischen den

grössten Kreisen auf der Kugel die relative Lage der Gestirne an der Himmels-

kugel gegen einander und ihre absolute Lage gegen gewisse Coordinatensysteme

(s. d.) behandelt, die scheinbare Bewegung der Himmelskugel und die damit

im Zusammenhang stehenden Probleme erörtert, und auch die unter dem Namen

»geographische Ortsbestimmung« (s. d.) zusammengefassten Aufgaben löst;

2) die theoretische oder theorische Astronomie, welche die wirkliche Bewegung

der Himmelskörper untersucht, und deren Gesetze und Ursachen erforscht

(s. Bahnbestimmung und Mechanik des Himmels); 3) die physische Astronomie,

welche sich mit der physischen und chemischen Beschaffenheit der Himmels-

körper beschäftigt (s. Astrophysik); 4) die praktische Astronomie, deren Aufgabe

es ist, die zu den Beobachtungen dienenden Instrumente (s. d.) zu beschreiben,

deren Theorie auseinanderzusetzen, sowie auch die verschiedenen Beobachtungs-

und Reductionsmethoden darzulegen.

Schon in den ältesten Zeiten erkannte man durch den blossen Anblick des

gestirnten Himmels zunächst eine verschiedene Helligkeit der Sterne, nach welcher

man die mit freiem Auge gut sichtbaren Sterne bald in 6 Grössenklassen ein-

theilte. Man erkannte, dass die Gestirne mit wenigen Ausnahmen eine gegen

einander unveränderliche Lage hatten, als ob sie an der Himmelskugel angeheftet,

mit dieser jedoch in einer rotirenden Bewegung begriffen wären. Wegen ihrer

gegenseitigen, unveränderlichen Lage, vielleicht auch, weil man sie thatsäch-

lich an einer grossen Hohlkugel angeheftet dachte, nannte man sie Fixsterne

{stellae fixae). Die Gesammtheit derselben theilte man in eine Anzahl von

Gruppen, den sogen. Sternbildern; von welchem Princip — wenn man von einem

solchen sprechen kann — oder von welchen Phantasiegebilden man sich dabei

Valentinbr, Astronomie. I. I
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leiten Hess, ist schwer zu sagen, da man bei der Betrachtung der in einem

Sternbild befindlichen Gruppen kaum eine entfernte Aehnlichkeit mit den die-

selben repräsentirenden Figuren finden kann, und diese Namen oder Bilder

schwerlich zur Orientirung am Himmel beitragen konnten.

Die nächste sich bei der Betrachtung des Himmels darbietende Wahrnehmung

ist diejenige der Drehung des ganzen Himmelsgewölbes um eine gegen den

Horizont geneigte Axe, welche die Himmelskugel in zwei Punkten, den Welt-

polen trifft, die, weil in der Drehungsaxe gelegen, unbeweglich erscheinen, und

von denen der auf der nördlichen Erdhemisphäre gesehene der Nordpol heisst.

In Folge dieser Drehung beschreibt jeder Stern täglich einen Kreis, und zwar

einen um so grösseren, je weiter er von den Polen entfernt ist; den grössten

Kreis beschreiben jene Sterne, welche 90° von beiden Polen abstehen, es ist

dieser ein sogen, grösster Kreis an der Himmelskugel (dessen Ebene durch den

Kugelmittelpunkt geht), er wird der Himmelsäquator genannt. Die anderen

zu diesem parallelen kleinen Kugelkreise, in welchen 'sich die ausserhalb des

Aequators befindlichen Sterne bewegen, heissen Parallelkreise; der Abstand

derselben vom Aequator, ausgedrückt in Graden (Minuten und Secunden) heisst

die Declination oder die Abweichung derselben und der in ihnen

stehenden Gestirne.

Im Laufe ihrer täglichen Bewegung werden die Gestirne einmal ihren höchsten

Stand erreichen, sie culminiren oder sind in ihrer Culmination. Dieses findet

für alle Gestirne statt, wenn sie durch jenen grössten Kreis an der Himmelskugel

gehen, welcher durch die Weltpole und das Zenith (Scheitelpunkt) geht, und

welcher der Meridian des Ortes heisst, und auf dem Horizonte den Nord und

Südpunkt bestimmt. In den alten Werken findet man statt Culmination oder

Meridiandurchgang des Gestirns die Ausdrucksweise, das Gestirn stehe in der

Mitte des Himmels (in medio codi). Bei denjenigen Sternen, welche von dem

sichtbaren Weltpole nur so weit entfernt sind, dass ihr ganzer Parallelkreis über dem

Horizont liegt, die demnach nicht untergehen, den sogen. Circumpolarsternen,

beobachtet man ausser diesem höchsten Stande, der oberen Culmination, noch

einen tiefsten Stand, welchen sie ebenfalls im Meridian auf der nördlichen Seite

desselben erreichen, und welchen man die untere Culmination des Gestirnes

nennt. Für die auf- und untergehenden Gestirne bezeichnet man denjenigen

Theil ihres Parallelkreises, der über dem Horinzonte liegt, als den Tagebogen,
den unter dem Horizonte gelegenen als den Nachtbogen (über die Berechnung

derselben s. Tagebogen). Je weiter der Stern vom Aequator sieht, desto grösser

ist sein Tagebogen, für die Circumpolarsterne ist derselbe 360°.

Dieselben Erscheinungen bietet auch die Sonne ; die Zwischenzeit zwischen

zwei aufeinander folgenden gleichartigen (z. B. oberen) Culminationen nennt man

einen wahren Sonnentag [von ihm zu unterscheiden ist der mittlere Sonnen-

tag und der Stern tag (s hierüber Zeit)]; man theilt denselben in 24 Stunden,

welche in der Astronomie von dem Meridiandurchgange der Sonne an, dem

wahren Mittag, bis zum nächstfolgenden von bis 24 Uhr gezählt werden. Da

aber hiernach ein Machmittag mit dem darauf folgenden Vormittage zusammen-

gezogen erscheint, so wird an dem letzteren das astronomische Datum um 1

kleiner sein als das bürgerliche; es ist z.B. der 10. August 4 /^ Nachm. (bürger-

lich) gleich dem 10. August 4 /? astronomisch, der 11. August 9 /« Vorm. (bürger-

lich) gleich dem 10. August 21 h (astronomisch).

Die ältesten Völker begannen den Tag entweder vom Abend oder vom

Morgen an zu rechnen, oder sie unterschieden den Zeitraum, während dessen



Erste Anfänge der Beobachtungen; Zeiteintheilung. 3

die Sonne über dem Horizont stand, den Tag, von demjenigen, während dessen

sie nicht gesehen wurde, der Nacht, und theilten den Tag sowohl wie die Nacht

in 12 gleiche Theile. Die Tages- und Nachtstunden waren daher für die ver-

schiedenen Jahreszeiten verschieden. Daneben findet man später auch die Ein-

theilung des Zeitraumes zwischen 2 Sonnenauf- oder -Untergängen (der Nychthemeren)

in 24 Stunden. Diese Stunde entspricht bis auf kleine in den ältesten Zeiten

nicht erkannte Unterschiede wirklich gleichen Zeitintervallen. Für die astrono-

mischen Beobachtungen muss man die Tages- oder Nachtstunden, die sogen.

Temporalstunden, von den wirklichen Stunden (dem 24. Theil der Nychthemeren)

den sogen. Aequinoctialstunden unterscheiden. Meistens werden jedoch auch

noch bei späteren Beobachtungen die Temporalstunden angegeben, z. B. 4 Tages-

stunden vor Mittag, oder 2^ Nachtstunden nach Sonnenuntergang. Um diese

Temporalstunden in Aequinoctialstunden zu verwandeln, muss man das Ver-

hältniss der Tageslänge zur Nachtlänge kennen. Dieses wird durch die Grösse

des Tagebogens der Sonne gegeben. Sei für denjenigen Ort und dasjenige

Datum, auf welche sich die obigen Angaben beziehen (für die gegebene geo-

graphische Breite des Ortes und die Deklination der Sonne) der Tagebogen der

Sonne gleich 150° gefunden, so ist die Länge des Tages gleich 10 Aequinoctial-

stunden, dagegen die Nacht gleich 14 Aequinoctialstunden, daher sind 4 Tages-

stunden gleich ^^ X 10 = 3-^ Aequinoctialstunden, und 2^ Nachtstunden gleich

|-X^| = 2^ Aequinoctialstunden, folglich entspricht der Zeitangabe 4 Tages-

stunden vor Mittag die Angabe 3 Stunden 20 Minuten vor Mittag oder 20 /i

40 m, und der Zeitangabe 2^ Nachtstunden nach Sonnenuntergang entspricht

die Angabe 7 /i bb m Nachmittag, weil der Sonnenuntergang für den Tage-

bogen 150° um 5 h Nachmittag stattfindet.

Die erste Bestimmung der Jahreslänge ^mittels der Sterne« sollen nach

Herodot die Aegypter gemacht haben. Dass sich die Sonne zwischen den

Sternen weiterbewege, war nicht allzuschwer zu erkennen, da der Anblick des

gestirnten Himmels in den verschiedenen Jahreszeiten ein anderer ist, indem

eben jene Sternbilder nicht gesehen werden, in deren Richtung die Sonne gerade

steht. Auch sieht man unmittelbar vor dem Sonnenaufgang und unmittelbar

nach dem Sonnenuntergang die in der Umgebung der Sonne befindlichen Stern-

bilder, und durch fleissiges Beobachten derselben konnte man diejenigen Gegen-

den am Himmel, welche die Sonne im Laufe eines Jahres durchschreitet, finden.

Die Gesammtheit dieser von der Sonne durchlaufenen Sternbilder bildet am
Himmel einen ziemlich breiten Gürtel, welcher von den Alten als Sonnenbahn

oder Thierkreis (Zodiacus) bezeichnet wurde. Die in demselben befindlichen

Sternbilder sind Widder (T), Stier (8), Zwillinge (ü), Krebs (§), Löwe (ft),

Jungfrau (11^), Waage (:^), Scorpion (ITL), Schütze (/), Steinbock Q^), Wasser-

mann {^'), Fische (K), welche auch als Zeichen des Thierkreises bezeichnet

werden. (Ueber die Verschiedenheit zwischen Zeichen und Sternbilder s. später).

Die genaue Bestimmung der Zeit, welche die Sonne braucht, um von einem

Sterne ausgehend, zu demselben wieder zurückzukehren, war aber nicht so einfach,

und wurde zuerst aus den sogen, heliakischen Auf- und Untergängen der Sterne

geschlossen. Wenn genau in demselben Momente, in welchem die Sonne auf-

geht, auch ein anderes Gestirn aufgeht (untergeht), so nennt man dies seinen

kosmischen Aufgang (Untergang), wenn hingegen genau in demselben Momente

in dem die Sonne untergeht, ein anderes Gestirn untergeht (aufgeht), so nennt

man diesen seinen akronychischen Untergang (Aufgang). Denkt man sich

demnach genau in derselben Richtung, in welcher man die Sonne sieht, ein anderes

1*
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Gestirn — man sagt dann, es befindet sich mit der Sonne in Conjunction —
so wird es kosmisch aufgehen und akronychisch untergehen, es ist dann über-

haupt für uns nicht sichtbar. Befindet sich ein Gestirn genau in der entgegen-

gesetzten Richtung wie die Sonne, d. h. geht die Verbindungslinie des Gestirns

mit der Sonne durch unser Auge — man sagt, das Gestirn befindet sich mit

der Sonne in Opposition, — so geht es akronychisch auf und kosmisch unter,

das Gestirn ist dann die ganze Nacht sichtbar. Natürlich fallen kosmischer

Aufgang und akronychischer Untergang nicht mehr zusammen, wenn das Gestirn

nur in der Nähe der Sonne steht, und ebenso fallen akronychischer Aufgang

und kosmischer Untergang nicht mehr zusammen, wenn sich das Gestirn nur

nahe mit der Sonne in Opposition befindet. Da sich aber die Sonne zwischen

den Fixsternen weiter bewegt, so wird sie (ihr Mittelpunkt) nur einen Moment

genau in der Richtung eines anderen Sternes stehen, nach einigen Tagen wird

sie merklich weiter gerückt sein, der Stern geht etwas früher auf, bleibt jedoch

noch immer in den Strahlen der Sonne unsichtbar, wird aber, wenn die Sonne

genügend weiter gerückt ist, auf einen Moment am Osthimmel sichtbar, um
gleich darauf in den Strahlen der aufgehenden Sonne zu verblassen. Man nennt

dies den heliakischen Aufgang des Gestirns. In dem Maasse, als die Sonne

von dem Sterne weiter rückt, wird er immer früher aufgehen und daher immer

länger am Osthimmel sichtbar bleiben, später um Mitternacht, endlicli am Abend

aufgehen und am Morgen untergehen, noch später um Mitternacht untergehen,

und nachdem die Sonne den Umlauf zwischen den Sternen einmal vollendet

hat (nach Ablauf eines Jahres) nähert sie sich wieder demselben Stern, sodass

er immer früher nach Sonnenuntergang untergeht, immer kürzer sichtbar bleibt,

bis er endlich an einem Abend nur noch einen Moment nach eingetretener

Dunkelheit sichtbar ist und dann sogleich ebenfalls untergeht. Man bezeichnet

dies als den heliakischen Untergang des Gestirns.

Die Zeit zwisclien zwei heliakischen Aufgängen oder Untergängen desselben

Sterns konnte als die Länge eines Jahres angesehen we[den. Die alten Aegypter

beobachteten für diesen Zweck den hellsten Stern im Sternbilde des grossen

Hundes, den Sirius oder Sothis (nach unserer Bezeichnung a Catiis majoris) und

fanden auf diese Ait die Jahreslänge gleich 365 Tagen. Dieses Jahr behielt

man auch noch viel später, als man die wahre Länge desselben bereits weit

genauer kannte, wegen seiner Bequemlichkeit als Aegyptisches Jahr bei. Es war

dies jedoch nur eine rohe Näherung, deren Unrichtigkeit man schon nach ver-

hältnissmässig kurzer Zeit erkennen musste, denn nach dieser Annahme musste

irgend eine Zeit, z. B. der Frühlingsanfang, schon nach 4 Jahren um einen Tag,

nach 120 Jahren um 30 Tage später fallen, also nach nahe 1460 Jahren oder

genauer nach 1457 wahren Sonnenjahren, welche gleich sind 1458 ägyptischen

Jahren, sämmtliche Daten des Jahres durchwandern. Diese Periode von rund

1460 Jahren hiess die Sothis- oder Hundsternperiode und begann mit jenem

Jahre, in welchem der Sirius am 1. Thot (Anfang des ägyptischen Jahres, s.

Chronologie) heliakisch aufging. Die frühzeitige Kenntniss dieser Periode lässt

nun allerdings die Auslegung zu, dass schon frühzeitig nebst dem Jahre zu

865 Tagen ein anderes mit der richtigen Jahreslänge von 365^ Tagen eingeführt

worden sein mag. Lauth behauptet sogar, dass »die gelehrten Priester schon

seit den ältesten Zeiten das Jahr zu 365^ Tagen kannten« und dass sich »das

D oppeljahr und das doppelte Datiren bereits auf Denkmälern des 4. Jahrtausends

vor unserer Zeitrechnung in ihren bedeutsamen Epochenamen gewisser Könige

verkörpert findet.« Daraus könnte man aber, vielleicht mit mehr Berechtigung,
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den umgekehrten Schluss ziehen, dass nämlich diese angeblich so alten Denk-

mäler einer späteren Zeit entstammen. Da der Beginn einer Sothisperiode nach

Censorin auf 139 n. Chr., demnach der Beginn der nächstfrüheren auf 1317 v. Chr.

fällt, so ist dieses Jahr als der wahrscheinliche Beginn der Doppeldatirungen

anzusehen, indem einerseits, wenn die Erkenntniss der Jalireslänge zu 365^ Tagen

später fiele, der dieser Zeit zunächst liegende am 1. Thot heliakisch aufgehende

Stern als Regulator der Periode angenommen worden wäre, andererseits aber

die auf noch frühere Zeiten bezogenen Doppeldatirungen zum mindesten zweifel-

haft und durch Synchronismen erklärlich sind.

Aehnlich verhält es sich mit dem von einigen Historikern behaupteten Alter

der Astronomie anderer Völker. Bailly giebt als älteste Epoche der indischen

Astronomie, wie sie in der Sürya siddhänta enthalten ist, das Jahr 3102 v. Chr.,

dem Beginn der Aera der Caliy-Yuga. Bentley hat jedoch nachgewiesen, dass

die Entstehungszeit der Sürya siddhänta ungefähr 1060 n. Chr. fällt. Die

Chinesen sollen nach Delambre schon um 2600 r. Chr. Sonnen-, Mond- und

Planetentheorien gehabt haben; allein noch 1350 v. Chr. scliickte der Kaiser

Ya-o die Astronomen Hi-Tchong, Hi-Chou, Ho-Tchong, Ho-Chou in die 4 Welt-

gegenden, um die Sterne zu suchen, die in den Solstitien und Aequinoctien

stehen.

In allen diesen mythischen Berichten findet man nebst einer angeblich früh-

zeitigen Kenntniss der Jahreslänge auch eine angebliche Kenntniss der Sonnen-

bahn verzeichnet. Denkt man sich die Punkte, welche der Sonnenmittelpunkt

an den verschiedenen Tagen einnimmt, auf einem Sternglobus oder in Stern-

karten eingetragen, so findet man, dass die Sonne am Himmel genau einen

grössten Kreis beschreibt, welcher später die Ekliptik (Bahn der Finsternisse)

genannt wurde, weil sowohl Sonnen- als auch Mondfinsternisse nur dann statt-

finden, wenn Sonne und Mond sich in ihr befinden, und daher die verfinsterte

Sonne und der verfinsterte Mond immer in ihr gesehen werden. Ekliptik und

Aequator schneiden sich als zwei grösste Kugelkreise in zwei um 180° von ein-

ander abstehenden Punkten, den Knoten der Ekliptik, und schliessen einen

Winkel (etwa 23^-°) ein, welcher die Schiefe der Ekliptik heisst. Befindet sich

die Sonne in den Knoten, also im Aequator, so sind Tag und Nacht für alle

Punkte der Erde gleich (Tagebogen gleich dem Nachtbogen) und man nennt

denjenigen Punkt, in welchem die Sonne aus der südlichen Hemisphäre in die nörd-

liche tritt (zur Zeit des Frühlings) den Frühl ings- Tag- und Nachtgleichen-

punkt, Frühlingspunkt oder das Frühlingsäqui noctiu m (auch der auf-

steigende Knoten der Ekliptik auf dem Aequator), den zweiten, in welchem die Sonne

aus der nördlichen in die südliche Hemisplmre übergeht (zur Zeit des Herbstes)

den Herbst- Tag- und Nachtgleichenpunkt oder das Herbstäquinoctium
(auch der absteigende oder niedersteigende Knoten der Ekliptik auf dem Aequator).

Die von diesem um 90'' abstehenden Punkte der Ekliptik, in welchen die Sonne

ihre grösste nördliche oder südliche Deklination hat, werden als Sonnenwende-
punkte oder Solstitien bezeichnet (ersteres, weil die Sonne ihre Bewegungs-

richtung vom Aequator weg bezw. zum Aequator in diesen Punkten ändert, letzteres

weil die Sonne bei diesem Uebergange ihre Deklination einige Zeit fast gar nicht

oder nur äusserst wenig ändert, also still zu stehen scheint) und zwar als Sommer-
und Wintersonnenwenden, oder als Sommer- und Wintersolstitien. Die von

der Sonne in diesen Stellungen bei ihrer täglichen Bewegung beschriebenen

Parallelkreise führen den Namen Wendekreise, und zwar ist der nördliche Wende-

kreis der Wendekreis des Krebses, der südliche der Wendekreis des Steinbocks,
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weil die Sonne zu diesen Zeiten in den beiden Zeichen des Krebses und Stein-

bocks steht.

In den beiden Tag- und Nachtgleichenpunkten sind nun zwei fest bestimmte

Punkte in der Ekliptik und im Aequator gegeben, deren man sich zur Bestimmung

der Lage der übrigen Punkte des Aequators und der Ekliptik bedienen kann,

indem man die Abstände derselben von den Aequinoctialpunkten angiebt. Man

wählt als Anfangspunkt dieser Abstände das Frühlingsäquinoctium und nennt

die, von diesem Punkte bis zu irgend einem anderen Punkte der Ekliptik in

dieser, gemessene Strecke die Länge des Punktes, die im Aequator gemessene

Entfernung eines Punktes vom Frühlingspunkt seine Rectascension oder gerade

Aufsteigung. Für die Ortsbestimmung eines ausserhalb des Aequators und der

Ekliptik gelegenen Gestirnes fällt man von demselben ein sphärisches Perpendikel

auf die Ekhptik und nennt die Entfernung des Fusspunktes des letzteren vom

Frühlingspunkt die Länge des Gestirns, den Abstand desselben von der Ekliptik,

gemessen auf dem gefällten Perpendikel die Breite desselben. Desgleichen fällt

man ein sphärisches Perpendikel von dem Gestirn auf den Aequator und nennt

die Entfernung des Fusspunktes desselben vom Frühlingspunkt die Rectascension

des Gestirns, den Abstand des Gestirns vom Aequator, gemessen in dem Perpen-

dikel, die Deklination des Gestirns. Wenn zwei Gestirne dieselbe Rectascen-

sion, aber nicht dieselbe Deklination haben, so sagt man, sie befinden sich in

Conjunction in Rectascension. Man sagt, sie befinden sich in Opposition

in Rectascension, wenn ihre Rectascensionen um 180° verschieden, ihr Deklina-

tionsunterschied dabei ganz beliebig ist. Desgleichen spricht man von einer Con-

junction und Opposition in Länge, je nachdem die Differenz der Längen der

beiden Gestirne 0° oder 180° beträgt. Zwei Gestirne, welche sich in Con-

junction in Rectascension befinden, culminiren gleichzeitig, befinden sie sich in

Opposition in Rectascension, so culminirt das eine um 12 Stunden später als das

andere.

In den ältesten Zeiten kannte man aber die Sonnenbahn in Ermangelung

von geeigneten Beobachtungsinstrumenten gewiss nicht als grössten Kreis, sondern

wie schon oben erwähnt, als breites Band, während man doch mit Hilfe des

Gnomon (s. d.) bald herausgefunden hatte, dass die grösste und kleinste Sonnen-

höhe für einen gewissen Ort, und die Differenz der grössten und kleinsten

Sonnenhöhe sogar für alle Orte (wenigstens im Laufe mehrerer Decennien) nahe

ronstant war. Später, als man bereits näherungsweise die Sonnenbahn als

grössten Kreis vermuthete oder kannte, wählte man für diesen den Namen

»der Zeichenträger« oder »der Kreis, der durch die Mitte der Zeichen geht«,

oder auch »der schiefe Kreis« und nahm ganz richtig die grösste Declination

der Sonne (die halbe Differenz zwischen der grössten und kleinsten Sonnenhöhe

an demselben Ort) als Neigung des »schiefen Kreises« oder der Ekliptik gegen

den Aequator. Nach Plinius soll zuerst Anaximander i), nach Plutarch hingegen

PvTHAGORAS^) die Schiefe der Ekliptik bestimmt haben.

Noch complicirter, aber jedenfalls leichter zu erkennen ist der Lauf des

Mondes. Schon im Laufe einer Nacht sieht man, dass er einzelne Sterngruppen

1) Ein Schüler des Thai.es, 610—546 v. Chr.

2) 580—500 V. Chr. Nach längeren Reisen Hess er sich in Kröten in Unteritalien nieder,

wo er bald viele Schüler und Anhänger fand, und die nach ihm benannte Schule anfänglich

als eine Art Geheimbund begründete, welcher jedoch kurz vor seinem Tode vom Volke zer-

sprengt uiul er.sl lange nach seinem Tode wieder reconstruirt wurde.



Länge des Jahres. Bewegung von Sonne und Mond. 7

passirt; dabei wird er von einem Tag zum anderen seine Lichtgestalt (Phase)

ändern; er wird bald voll, bald nur theilweise erleuchtet, zeitweise gar nicht

gesehen, und der Wechsel dieser Lichtgestalten wiederholt sich in regelmässigen

Zwischenzeiten. Wenn der Mond um Mitternacht culminirt (in Opposition mit

der Sonne ist) erscheint er voll (Vollmond), nähert er sich in Folge seiner

rascheren Bewegung der Sonne, so nimmt die Grösse seines beleuchteten Theiles

immer mehr und mehr ab; in der Entfernung 90° von der Sonne (Quadratur,

letztes Viertel) erscheint er zur Hälfte erleuchtet; bei der weiteren Annäherung

an die Sonne wird er endlich, wenn er mit der Sonne gleichzeitig culminirt (mit

der Sonne in Conjunction ist) in den Strahlen derselben verschwinden (Neu-

mond). Dann wird er sich wieder von der Sonne entfernen, erscheint wieder

in der nächsten Quadratur (erstes Viertel) zur Hälfte erleuchtet, im weiteren

Verlaufe immer grösser, bis er, nachdem er alle Phasen (eine vollständige Lunation)

durchgemacht hat, wieder als Vollmond erscheint. Vollmond und Neumond be-

zeichnet man auch mit dem gemeinschaftlichen Namen Syzygien. Die Bestimmung

der Zeit zwischen zwei Vollmonden ist sehr leicht; daher war auch die Länge des

Monates schon frühzeitig gut bekannt. Die Griechen hatten schon im 6. Jahrh.

V. Chr. ein Lunisolarjahr (s. Chronologie); sie nahmen 99 Lunationen gleich 8 Jahren,

gleich 2922 Tagen, woraus für die Dauer einer Lunation 29 tj Tage folgt. Meton
(432 V. Chr.) hat auf die Beziehung, dass 19 Jahre gleich 235 Lunationen, gleich

G940 Tagen sind (woraus sich für die Dauer einer Lunation 29"53 Tage ergiebt)

die Verbesserung dieses Lunisolarjahres durch Einführung des nach ihm be-

nannten METON'schen Cyclus gegründet. Doch war schon viel früher den Chal-

däern nicht nur die Dauer der Lunation, sondern überhaupt der Lauf des

Mondes sehr gut bekannt. Denkt man sich die vom Monde nach einander ein-

genommenen Orte wieder auf einen Himmelsglobus aufgetragen, so wird man
finden, dass er von einer Fixsterngruppe ausgehend nach etwa 27^ Tagen

wieder zu derselben zurückkehrt und dabei einen grössten Kreis an der Himmels-

kugel beschreibt, welcher mit der Ekliptik nicht zusammenfällt, sondern gegen

diese um etwa 5f ° geneigt ist; die Schnittpunkte der Mondbahn mit der Ekliptik

heissen die Knoten der Mondbahn, und zwar deijenige, in welchem der Mond
aus der südlichen in die nördliche Hemisphäre tritt, der aufsteigende Mond-

knoten (früher auch Drachenkopf, caput draconis genannt), der zweite der ab-

steigende oder niedersteigende Mondknoten (Drachenschwanz, cauda draconis).

Die Bewegung in seiner Bahn wird er jedoch nicht mit derselben Geschwindig-

keit vollführen, s'ielmehr wird sein tägliches Fortschreiten zwischen den Grenzen

11-8° und 15 3° variiren, im Mittel legt er täglich 13-5° zurück, und die Orte

an der Himmelskugel, in denen er sich mit der grössten, mit der mittleren und

mit der kleinsten Geschwindigkeit bewegt, werden sich für eine Reihe von Um-
läufen nahezu unveränderlich ergeben. Betrachtet man aber die Bewegung des

Mondes durch lange Zeiträume, so wird man sich überzeugen, dass seine Bahn

in einer fortwährenden Drehung begriffen ist. Man nennt die Zeit, welche der

Mond braucht, um genau an denselben Ort des Himmels (zu demselben Fix-

stern) zu kommen, seine siderische Umlaufszeit oder den siderischen Monat;

die Zeit, welche er braucht, um in dieselbe Stellung gegen die Sonne zu

kommen (von einem Vollmonde zum andern), seine synodische Umlaufszeit oder

einen synodischen Monat (gleich der Dauer einer Lunation); die Zeit, welche

er braucht, um von einem Knoten ausgehend zu demselben wieder zurück-

zukehren, seine draconitische Umlaufszeit oder den Drachenmonat; endlich die

Zeit, innerhalb welcher er alle Phasen der Geschwindigkeit durchläuft (von der
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grössten Geschwindigkeit wieder zu dieser zurückkehrt), seine anomalistische

Umlaufszeit oder den anomalistischen Monat. Siderische, draconitische und ano-

malistische Umlaufszeit sind sehr nahe gleich und müssten völlig gleich sein, wenn

die Mondbahn unbeweglich wäre; der synodische Monat muss etwas länger

sein, denn während des siderischen Monats (etwa 27 Tage) ist die Sonne auch

um nahe 27 ° weiter gerückt, welche der Mond in weiteren zwei Tagen zurück-

legt, so dass derselbe, nachdem er der Sonne vorangeeilt ist, diese wieder nach

etwa 29^ Tagen einholt. Den Chaldäern war aber bereits bekannt, dass die

verschiedenen Umlaufszeiten nicht gleich sind, sondern dass der Drachenmonat

kürzer, der anomalistische Monat länger ist, als der siderische, d. h. dass der

Mond bereits einen vollen siderischen Umlauf (360°) zurückgelegt hatte, ehe er

alle Grade der Geschwindigkeiten (Abweichungen, Anomalien von der mitderen

Geschwindigkeit) erlangt hatte, dabei aber schon früher durch die Knoten ge-

gangen war, was darin seinen Grund hat, dass die Mondknoten sich auf der

Ekliptik nach rückwärts bewegen, die Punkte der grössten und kleinsten Ge-

schwindigkeit hingegen in der Bahn nach vorwärts. Die Chaldäer fanden, dass

der Mond in 6585^ Tagen, während welcher er 241 siderische Umläufe aus-

führt, nur 239 mal die grösste Geschwindigkeit erlangt (239 Umläufe der Ano-

malien vollführt), hingegen 242 mal die Ekliptik schneidet (durch den Knoten

geht) und dass in dieser Zeit 223 Lunationen stattfinden. Daraus folgt für die

Länge eines siderischen Monats 27*325 Tage, eines anomalistischen Monats

27-554 Tage, eines Drachenmonats 27*212 Tage, und eines synodischen Monats

29-531 Tage. Diese Periode von 6585|- Tagen oder 18 Jahren und 11 Tagen,

der Saros, diente auch zur Vorhersagung der Finsternisse. Denn da nach dieser

Zeit der Mond in dieselbe Stellung zur Sonne gekommen war, und auch die

Bewegungsverhältnisse in seiner Bahn (Geschwindigkeit, Abstand von der Ekliptik)

sich fast genau wiederholen, so müssen sich auch die Finsternisse in derselben

Ordnung und nahe an derselben Stelle des Himmels wiederholen. Die Verschiebung

zwischen den Sternen beträgt nach jeder Periode 11°, nämlich den von der Sonne in

1 1 Tagen zurückgelegten Weg. Die empirische Bestätigung dieser Inductionsschlüsse

musste dann auch als Beweis der Annahme aufgefasst werden, dass der Mond

sein Licht von der Sonne erhält, und Sonnen- und Mondfinsternisse durch die gegen-

seitige Stellung dieser beiden Himmelskörper erzeugt werden. Zu demselben Resultat

mussten auch die beiden Umstände führen, dass erstens die Sonnenfinsternisse nur zur

Zeit des Neumondes, die Mondfinsternisse nur zur Zeit des Vollmondes stattfinden,

und zwar nur dann, wenn gleichzeitig der Mond in der Nähe der Knoten seiner Bahn

stand, und zweitens, dass die beleuchtete Seite des Mondes stets nach derjenigen

Seite des Himmels gekehrt ist, auf welcher die Sonne steht. Es ist nämlich bei

wachsendem Monde (um die Zeit des ersten Viertels, zwischen Neumond und Voll-

mond) der Mond östlich oder links von der Sonne (das Gesicht gegen Süden ge-

wendet), die rechte Seite des Mondes beleuchtet, daher seine Hörner nach links

oder Osten gekehrt sind; zur Zeit des abnehmenden Mondes (letztes Viertel,

zwischen Vollmond und Neumond) steht der Mond westlich oder rechts von der

Sonne, die linke Seite des Mondes ist beleuchtet, die Hörner sind nach rechts

oder Westen gekehrt.

Nächst den Chaldäern, deren Finsternissbeobachtungen aus der Zeit um

720 V. Chr. uns Ptolemäus mittheilt, soll nach Plinius auch Thales^) eine

1) 639—548 V. Chr., geboren zu Milet, machte er eine Reise nach Aegypten und gründete,

von derselben zurückgekehrt, in Milet die jonische Scliule. Er starb in Athen.
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Finsterniss vorhergesagt haben. Von Letzterem theilt auch Plinius die Annahme

zur Erklärung der Sonnenfinsternisse mit, »dass der Mond, welcher ein dunkler

Körper ist, in gerader Linie zwischen Sonne und Erde zu stehen kommt«.

Schon in sehr früher Zeit, obzwar nicht nachweisbar wann, erkannte man,

dass sich zwischen den Fixsternen eine Reihe von anderen, dem Aussehen nach

von ihnen nicht wesentlich verschiedene Gestirne bewegen, welche mit dem
Namen Wandelsterne, auch irrende Sterne oder Planeten belegt wurden. Zu

denselben zählte man Mercur, Venus (in den ältesten Zeiten je nach der

Sichtbarkeit am Abend östlich von der Sonne, oder am Morgen westlich von

derselben für zwei verschiedene Gestirne, den Abendstern und den Morgen-

stern gehalten), Mars, Jupiter, Saturn, und ausserdem Mond und Sonne. Philo-

LAUS (um 450 V. Chr.) und Socrates (470— 401 v. Chr.) kannten die Planeten

bereits; nach Plinius soll sogar schon Pythagoras nicht nur die Identität des

Morgen- und Abendsterns erkannt, sondern auch die Entfernungen der Planeten

angegeben haben. Plato^), der die Erscheinungen, wie sie sich dem Beschauer

darbieten, auf eine Maschinerie, die Bewegung einer Reihe von concentrischen

Ringen, zurückzuführen suchte, erkannte bereits die Unregelmässigkeiten in

diesen Bewegungen, und nicht viel später gab Eudoxus von Knidos ^) eine

Theorie, nach welcher man sogar an eine Vorausberechnung der Planetenörter

mit einem für jene Zeiten schon ganz mittelmässigen Erfolge schreiten konnte.

Bestimmt man für irgend einen Planeten eine Reihe der zu verschiedenen

Zeiten von ihm eingenommenen Orte zwischen den Fixsternen, trägt dieselben

in eine Him-

melskarte ein,

und verbindet ^ Cl_____^ ""ur

die erhaltenen

Punkte durch

einen stetigen

Linienzug, so
. ,

^'
, . (A.i.)

wird man hier

sehr complicirte krumme Linien erhalten, die oft mehrfach gewunden, oft mit

Schleifen versehen sind, und von denen Fig. 1 ein Beispiel giebt. Sei in dieser

Figur links Ost {O), rechts West {W), das Gesicht gegen Süden gewendet, so

dass die Richtung der scheinbaren täglichen Bewegung der Fixsterne von O
gegen W stattfindet; die Bewegungsrichtung der Sonne und des Mondes
zwischen den Fixsternen entgegengesetzt der Richtung der täglichen Bewegung,

nämlich von W gegen O, nennt man die rechtläufige oder direkte. Die

Planeten bewegen sich meist ebenfalls von W gegen O, d. h. direkt, verändern

jedoch zeitweise ihre Bewegungsrichtung und wandern dann für einige Zeit von

Ost gegen West, sie werden rückläufig oder retrograd, um nach einiger

Zeit abermals diese Bewegungsrichtung zu ändern und sich wieder direkt weiter

zu bewegen. Da sie zur Zeit der Richtungsänderungen ihren Ort nur äusserst

langsam verändern, so scheinen sie für kurze Zeit still zu stehen, man sagt sie sind

1) 430—347 V. Chr., geboren in Athen, lebte er bis zu dem Tode seines Lehrers Socrates

daselbst, ging dann auf Reisen nach Aegypten und Unteritalien, und gründete nach seiner

Rückkehr in Athen unter dem Namen der Academie eine neue Philosophenschule.

2) 420— 355 V. Chr. Ein Schüler Plato's, ging ebenfalls auf einige Jahre nach Aegypten,

und gründete nach seiner Rückkehr in Cyzicus eine Schule, mit der er später nach Athen ging,

wo er aber bald darauf starb.
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Stationär, oder sie befinden sich in den Stillständen oder Stationen. Man
fand nun, dass die Retrogradationen der Planeten sich in für die verschiedenen

Planeten verschiedenen, aber für jeden einzelnen Planeten sehr nahe gleichen

Zwischenzeiten wiederholten, dass der Planet trotz der Retrogradationen im Laufe

der Zeit doch vorwärts kam, ohne sich weit von der Ekliptik nach Nord oder

Süd zu entfernen, und dass er in nahe gleichen Zwischenzeiten zu seinem ur-

sprünglichen Orte zurückkehrte, nun aber die Schleifen, und zwar alle um nahe

gleich viel zwischen den Sternen verschoben waren; dass aber nach einer Reihe

von Umläufen sich die einzelnen Schleifen deckten, und zwar so, dass wenn

dies für die ersten der Fall war, dieses auch für alle folgenden stattfand, so

weit es die ältesten Beobachtungen überhaupt zu constatiren gestatteten. Jupiter

legt z. B. in jedem Jahre ^.j ^^^ ganzen Umkreises zurück (Fig. 1 giebt ein

Darstellung der scheinbaren Jupiterbahn), sodass er nach 12 Jaliren wieder ungefähr

zur selben Stelle am Himmel zurückgekehrt ist. Dabei haben sich aber die

Schleifen etwa um den 6. Theil des Zwischenraumes zweier Schleifen verschoben,

sodass er nach 6 vollen Umläufen, während welcher er 65 mal retograd geworden

war, und zu denen er nahe 71 Jahre gebrauchte, wieder ziemlich genau an der-

selben Stelle des Himmels erscheint, und sich die Erscheinungen nun fast genau

in derselben Weise wiederholen. Daraus folgt für die Zeit eines vollen Umlaufs

(unter Voraussetzung einer gleichmässigen Bewegung) 11 Jahre 315 Tage (das

Jahr gleich 365^ Tage gerechnet), und für die Zeit zwischen zwei Retrogradationen

398 Tage. Die erstere Zeit, innerhalb welcher der ganze Zodiacus durchlaufen

wird, auch die zodiacale Umlaufszeit genannt, wurde nun für Mercur, Venus und

Sonne gleich gefunden, für die drei übrigen Planeten und den Mond verschieden.

Die Theorie der homocentrischen Sphären des Eudoxus welche diese

Erscheinungen erklärte, ist uns nur in dunklen, unzusammenhängenden Bruch-

stücken zum grössten Theil von Simpli-

cius (im 6. Jahrh. n. Chr.) überliefert,

auf dessen Mittheilungen Schiaparelli

in Mailand diese Theorie wieder auf-

gebaut hat. Sie besteht hiernach in

folgendem: Denkt man sich zunächst

zwei dicht übereinander gelegte Kugel-

schalen, von denen die äussere A'^ um
eine Achse AA' (Fig. 2) etwa im Sinne

des Pfeiles rotirt, dann wird jeder Punkt

der Kugel Ä', einen Parallelkreis be-

schreiben. Seien nun in zwei diametral

gegenüber stehenden Punkten BB' die

Endpunkte der Achse einer zweiten

Kugel ATg eingesetzt, die mit derselben

Geschwindigkeit im entgegengesetzten

Sinne rotirt, und sei von ^ um 90° entfernt ein Körper^. Es wird einmal vor-

kommen, dass die Pole A, B und der Punkt P in einen Kreis fallen, wenn man

sich die beiden Kugelschalen unmittelbar untereinander denkt. Sei diese Lage

AB^ I (Fig. 3), wenn / die Lage des Körpers P für diesen Fall ist. Dann muss

der Bogen Ol gleich AB^^ sein, welchen Bogen ScHiAPARELLr die Inclination

nennt. Nach einer Viertelumdrehung der Kugel Ä'j kommt ^^ nach B^\ würde

sich die zweite Kugel K., nicht gedreht haben, so wäre PB wie früher in die

Verlängerung B^ A' von AB.^ gekommen. Die ebenso grosse entgegengesetzte

(A. 2.)
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Drehung der zweiten Kugel bewirkt aber, dass die wirkliche Lage von BP um
90° von B^Ä verschieden ist, nämlich B.^II, und O der jetzige Ort des Punktes
/'ist; inzwischen wird der letztere einen Weg /// zurückgelegt haben. Bei der
weiteren Drehung der beiden Kugeln bewegt sich der Punkt P über y weiter, und

wenn der Pol

B nach B^ (a:uf

der vorderen

Seite derKugel,

Fig 3 giebt eine

Ansicht von der

inneren hohlen

Seite derKugel)

^4 und B^ ge-

kommen sein

wird , wird P
in den Punkten

///, IV, /ange-

langt sein, wo,

wie leicht er-

sichtlich, der

Bogen // ///

gleich der Incli-

nation ist. Die

Curve, weiche/*

beschreibt, wird

eine sphärische

Lemniscate,

welche Eudoxus nach der Nachricht des Simplicius Hippopede genannt hat. Die

Dimensionen derselben hängen von der Inclination ab, und zwar werden sich

die beiden Dimensionen / /// und yz mit wachsender Inclination, allerdings

in ungleichem Verhältnisse, vergrössern. Sei für einen gegebenen Augenblick

die Grösse der Drehung der Sphäre Ä\ bestimmt durch den Winkel OAB=%,
der Pol der zweiten Sphäre K^ liege in B, wo AB ^ i die Inclination ist.

Gleichzeitig habe sich die zweite Sphäre um B ebenfalls um den Winkel 9 ge-

dreht, sodass der ursprünglich in der Verlängerung von AB gegen p hin gelegene

Punkt (/*) jetzt nach P kommt, wobei ;^^/'= 6 ist. Nennt man die Entfernung

AP=r, den Winkel OAP = u, positiv nach abwärts, wenn die Drehung der

äusseren Kugel ^j von OA nach aufwärts geschieht, so ist aus dem Dreieck BAP,
weil BP= 90' ist:

cos r = — sin i cos ;

sin r cos (0 -{- u) = -\- cos i cos ;

sin r sin (0 + z^) = 4- sin ;

Multiplicirt man erst die zweite Gleichung mit — sin 0, die dritte mit -\- cos%

und addirt, sodaiin die zweite mit + cos 0, die dritte mit -+- sifi und addirt, so

folgt

sin r sin u = sin cos 0(1 — cos i '1 = sin '^ ^i sin 2

und
sin r cos u = sin^ -t- cos i cos^ 0^1—2 sin^ ^i cos- 0.

Aus dem Dreieck OAP, in welchem ^0 = 90° ist, folgt, OP=^j und
AOP = 180° — 7v gesetzt:

(A. 3.)
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COS p = sin r cos u

sin p sin tv = sin r sin u

sin p cos IV = — cos r,

und hiermit für die sphärischen Goordinaten $, r\\

sin 7) = sin v sin p = siti^ ^ / sin 2 0,

cotg\ = cotg^ = — tatig r cos u = 1 — 'lsin'^\icos'^^

cos w "
sifi i cos

Einfacher werden die Gleichungen, wenn man die Curven auf die Tangential-

ebene in O orthogonal projicirt; die rechtwinkligen Goordinaten x, y der Pro-

iection folgen aber als die Orthogonalprojectionen der grössten Kreisbögen \, t)

auf die Tangentialebene. Projicirt man das Dreieck plrj auf diese Ebene, so

wird, wenn man die Projectionen von p und w mit p', w' bezeichnet und die

positive ^-Achse entgegengesetzt den positiven u, w nach oben zählt:

4; ?£/'== <^ w; p' = i^ sin p,

wenn R der Halbmesser der Kugel ist. Demnach

a: = p' cos w' ^= R sin p cos w = — R cos r

y = — p' sin w' = — R sin p sin w = — R sin r sin u,

folglich

X = R sin i cos

^ = — R sin^ \ i sin 20.

Denkt man sich nunmehr die beiden Kugeln K^, K^ (Fig- 2) mit AÄ in

eine dritte äussere Kugel Ä' eingehängt, welche um eine Achse rotirt, die zu A A^

(A. 4.)

senkrecht steht, und die durch die Pole CC der_^Ekliptik geht, und zwar mit

anderer Geschwindigkeit als K^, K^, und beobachtet die Erscheinung aus dem

gemeinschaftlichen Mittelpunkte aller Kugeln, so wird sich zunächst der Punkt O
gleichmässig in einem grössten Kreise bewegen, dessen Pole CC sind, also in

der Ekliptik. Ist F der Planet, so wird er sich nicht in O befinden, sondern

bald rechts, bald links von diesem Punkte, der also gewissermaassen einen mittleren

Ort des Planeten darstellt. Denkt man sich nun einen Streifen der Himmels-

kugel längs der Bahn von AA' herausgeschnitten und in die Zeichnungsfläche ge-

legt, oder besser ausgedrückt durch eine äquatoreale Cylinderprojection dargestellt,

so wird vermöge der Drehung der Kugel Ä' der Punkt O in gleichen Zeiträumen

nach 6>,, O^, O^ . . . (Fig. 4) kommen, während die relative Lage von /'gegen-

über O durch die Hippopede gegeben ist, welche das System der beiden Sphären

K-y K^ ersetzt. Ueberträgt man also die Hippopede auf jeden einzelnen der

Mittelpunkte ö^, öj. <^3 • • • • > wo jedoch in Fig. 4 die positive XAchse nach links

gelegt ist, weil dies die Richtung der direkten Bewegung ist, und verbindet man

die jeweiligen Planetenorte durch einen stetigen Linienzug, so erhält man eine

Gurve, deren Form wesentlich bedingt ist durch das Verhältniss der Geschwindig-

keiten der Kugel K und des Kugelsystemes {K^K^). Es ist unmittelbar ersichtlich,

dass die Rotationsdauer von K gleich der Umlaufszeit des mittleren Ortes um die
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Erde, also gleich der zodiakalen Umlaufszeit des Planeten sein muss, also für

Jupiter 1) Jahre 315 Tage, und die Rotationsdauer von K^ und K.^ gleich

der Zwischenzeit zwischen zwei Retrogradationen, also für Jupiter 398 Tage.

Die zodiakale Umlaufszeit ist aber für die oberen Planeten Saturn, Jupiter und

Mars gleich der siderischen, indem nämlich wegen der relativen Kleinheit der

Erdbahn die mittlere Bewegung so stattfindet, als würde der Planet von der

Sonne aus gesehen, und die Ungleichheiten der mittleren Bewegung sich durch

den veränderlichen Erdort ergeben. Für die unteren Planeten Mercur und Venus

aber ist die zodiakale Umlaufszeit gleich einem Jahre, da die mittleren Orte

dieser Planeten stets mit dem Sonnenorte zusammenfallen, von welchem sie bald

rechts, bald links erscheinen.

Sei allgemein die zodiakale Umlaufszeit, also die Rotationsdauer der Sphäre K
gleich Z, die Zeit zwischen zwei Retrogradationen, also die Rotationsdauer des

Sphäiensystems {K^K^ gleich T (ausgedrückt in mittleren Sonnentagen), so

beträgt die Drehung in einem Tage —7^— = jx bezw. —jr-=^\, daher sind die

Drehungen in /Tagen [j,/ für die Sphäre K, und iXj/= für das System {K^K^).

Sei für eine gewisse Zeit der Planet in dem Mittelpunkte der Hippopede, und

zwar in dem retrograden Theile seiner Bewegung, also in IV (Fig. 3), und der

Mittelpunkt der Hippopede an einer gewissen Stelle des Himmels in O (Fig. 4),

dann wird auch der Planet sich in O befinden, seine Länge ist gleich der Ent-

fernung des Punktes O vom Frühlingspunkt, sie sei gleich X^. Dasjenige Datum,

für welches die Werthe gewisser Grössen: mittlere oder wahre Längen der

Himmelskörper, die Längen ihrer Knoten u. s. w. gegeben werden, nennt man

die Epochen dieser Grössen, und man wird daher sagen, dass X^ die mittlere

und wahre Länge des Planeten zu einer gegebenen Epoche ist. Für dieselbe

Epoche ist, weil der Planet in der Hippopede sich in IV befindet, der Winkel

00 = 270°; t Tage nach der Epoche ist die Länge des Mittelpunktes der Hippo-

pede, also die mittlere Länge des Planeten Xq + \it, der Drehungswinkel der

beiden Sphären = 270° + \).it, demnach

ä: = 4- Rsin i $171 [JL j /,

y =^ -\- R sin^ ^

/

sin 2 fi^ /,

oder für den Halbmesser 1 und ausgedrückt in Bogenminuten

sini
.

siii^^i .

X = r7 sin IX, /; y = :-r sin 2 ix, /,
arc V ^^ arc \ '

^

folglich, wenn die Werthe x,y von ö' aus aufgetragen werden,

sin i

x^ = Op = 00' — O'p = ix/
—

-r sin [x^ /

„ sin^^i
y, ^= pP =z ^ sin 2}Xi /.
•^^ '^ arc 1

'^^

Es ist aber X^ -f- x^ die wahre Länge X des Planeten, y seine Breite ß und

man hat daher in der EuDOxi'schen Theorie

2 1

,

sin ' iii
X = Xn -4- u./ 77 sin p..t 8 = rv sin 2ai /.

" '^ arc 1 '^^ ^ arc 1
'^^

Würde nun noch das ganze System der Kugeln K, K^, K^ in eine äusserste

Kugel eingehängt, die in 24 Stunden um eine Achse rotirt, welche durch die Welt-

pole geht, so wird auch die tägliche Bewegung erklärt, und man erhält hierdurch

eine Zerlegung der scheinbaren, sehr complicirten Planetenbewegung in ein^
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Völlig gleichmässige mittlere Bewegung, und eine gesetzmässig auftretende

Gleichung oder Ungleichheit.

Construirt man mit einem angenommenen Werthe von i nach dieser Gleichung

die Curve, welche den scheinbaren Planetenlauf repräsentirt, so findet man eine ge-

wisse Grösse des retrograden Bogens sowie die zugehörige Zeit der Retrogradation,

und man konnte die Theorie als mit der Erfahrung in genügender Ueberein-

stimmung betrachten, wenn diese beiden Elemente für eine gewisse hiernach
zu bestimmende Inclination genügend dargestellt wurden. Wenn auch nach

unseren heutigen Kenntnissen die so bestimmte Zeit der Retrogradation nicht

gerade besonders gut mit der beobachteten übereingestimmt hätte, so konnte doch
selbst eine Üififerenz von mehreren Tagen als unerheblich bezeichnet werden, da
die Planeten zur Zeit der Stationen längere Zeit unbeweglich erscheinen, und
die Zeit der Stationen, demnach auch die Zwischenzeit, d. h. die Zeit der

Retrogradationen nicht genau ermittelt werden konnte. Eudoxus prüfte die

Theorie wahrscheinlich an Modellen, und erhielt auch in dieser empirischen

Weise die Werthe der Inclinationen.

Für den Jupiter ist z. B. Z= 4333 Tage, T= 398 Tage, daraus folgt
fj.
= 5',

[x^ = 54'*3. Nimmt man /= 12° 8', so wird der retrograde Bogen ziemlich gut

dargestellt, die Zeit der Retrogradation allerdings um 20 Tage zu gross gefunden,

was jedoch noch als hinreichende Uebereinstimmung bezeichnet werden kann.

Für die Epoche 133 n. Chr. Mai 17 Mitternacht hat man eine Opposition des

Jupiter in Xq = 233° 11' (von Ptolemäus beobachtet). Hiermit kann man den

Ort des Jupiter für jeden beliebigen Moment voraus- oder zurückrechnen. Man
hat z. B. für 133 n. Chr. August 5 / = + 80^, |jl/ = + 6° 40'; \i^t = + 72° 24

sin i
log sin [Xj / = 9-9792; und da log sin i = 93226, log —~-, = 2-8589 ist, so wird

-y7 sin fxi / = 2-8381, die zugehörige Zahl 11° 29', daher X = 211° 11'lOk
^ arc

-h 6°40' — W 29' = 228° 22'.

Ebenso erhält man für den Saturn für welchen Z= 10760"^, 7'=378'^,

[x = 2', |Xj = 57' ist, eine genügende Darstellung des retrograden Bogens mit der

Inclination ? =r G° 20', welche hier die Zeit der Retrogradation um 16 Tage zu

klein giebt.

Für den Mars ist Z = 687'^, T= 780'^, [x = 3r-4, [x^ = 27'-7. Man findet

keine Inclination, für welche der Planet mit dieser Geschwindigkeit in der

Hippopede retrograd würde, und um die Retrogradation in einer Weise zu

erhalten, welche den Beobachtungen entspricht, verdreifachte Eudoxus die

Geschwindigkeit des Spliärensystems Ä'^Ä'^,, sodass 7"= 260'^, ]i.^ = 1° 23' wird,

womit der retrograde Bogen wenigstens in seinem mittleren Werthe dargestellt

wird. Da aber die Grösse des retrograden Bogens beim Mars (sowie auch bei

Venus und Mercur) ziemlich starken Schwankungen unterliegt, so wird eine feste

Inclination die Erscheinungen nicht genügend darstellen. Da übrigens der Planet

nach je 260 Tagen retrograd würde, während er es thatsächlich nach je 780 Tagen

in den Oppositionen wird, so giebt die Theorie noch 2 überzählige Retrogradationen

zwischen den Oppositionen, welche, wie die Rechnung zeigt, in den Entfernungen

130° bis 140° von der Sonne stattfinden, wo der Planet noch ganz gut gesehen

wird, wo sich aber diese Retrogradationen nicht zeigten; die Theorie ist also

mangelhaft.

Für Venus und Mercur fand man, dass der mittlere Ort stets mit dem Orte

der Sonne zusammenfällt (was darin seinen Grund hat, dass die Bahnen dieser



Die liomocentrisclicn Sphären des Eunoxus. 15

beiden Himmelskörper innerhalb der Erdbahn liegen), demnach die Planeten mit

der Sonne fortzurücken scheinen und ihre Entfernungen von der Sonne gewisse

Grenzen nicht überschreiten können: Venus erscheint nie weiter als ungefähr 46°,

Mercur nie weiter als ungefähr 24°; diese grössten Elongationen von dem
mittleren Orte oder von der Sonne geben dann gleich die Entfernung O /= O III

(Eig. 3), demnach die Inclination. Für den Mercur wird die Darstellung des

retrograden Bogens mit / = 24° noch eine mittelmässig gute (es ist Z = Sßö'^,

7"= 88"', [x = 59',
[j-i
= 3° 6'4'), während es für Venus bei der angenommenen

Inclination von 46°, wie sie die giösste Elongation erfordert, auch wieder noth-

wendig war, die Geschwindigkeit in der Hippopede zu verdreifachen, um den

retrograden Bogen angenähert richtig zu erhalten, wodurch aber eine genügende

Uebereinstimmung mit den beobachteten Stationen nicht zu erzielen war. (Es

ist Z = 365"', die Zwischenzeit zwischen 2 Retrogradationen 584^^, der von

EuDOXUS angenommene Werth war 7" = 195'^).

Für den Mond folgte die äusserste Sphäre der täglichen Bewegung, die

zweite hatte ihre Pole in den Polen der Ekliptik, und rotirte um diese mit der

Geschwindigkeit von 3-3' täglich von Ost nach West, sodass sie in etwa 18 Jahren

ihren Umlauf vollendete; sie trug um die Neigung der Mondbahn gegen die

Ekliptik, d. i. um 5f°, von den Polen der Ekliptik entfernt die Pole der dritten

Sphäre, welche den Mond in 27 Tagen einmal um die Erde herumführt; die

zweite Sphäre erklärte demnach die Drehung der Mondknoten. Auch für die

Sonne war zwischen der Sphäre der täglichen und derjenigen der jährlichen

Bewegung eine zweite Sphäre eingeschaltet, deren Rotationsdauer nahe 2900 Jahre

war; die Pole der zweiten Sphäre fielen in die Pole der Ekliptik, diejenigen der

dritten standen von ihnen um einen halben Grad ab. Ueber die Bedeutung dieser

Sphäre ist uns nichts näheres bekannt, sie ist nicht unähnlich jener Schwankung,

welche die arabischen Astronomen als Trepidation bezeichneten, unterscheidet

sich aber von dieser durch die Amplitude und die Periode.

Nach dieser EuDOXi'schen Theorie erfordert die Erklärung der Planeten-

bewegung : für Sonne und Mond je 3 Sphären, für die übrigen Wandelsterne je

4, für die Fixsterne 1 Sphäre, die der täglichen Bewegung folgt, im Ganzen

demnach 27 Sphären. Die hier noch fast ganz unrichtigen Darstellungen in den

Bewegungen von Mars und Venus veranlassten Calippus (370— 300 v. Chr.), für

diese beiden Planeten je eine Sphäre einzuschieben, doch findet sich in den

alten Quellen keine Angabe über die Art dieser Einschiebung. Aber auch für

die Sonne und den Mond fügte er je 2 neue Sphären hinzu, wahrscheinlich zu

dem Zwecke, um die Ungleichheit in der Sonnenbewegung, die durch die ver-

schiedene Länge der Jahreszeiten zu erkennen ist, zu erklären; mit einer In-

clination von 2° würde die Sonnenbewegung fast so genau, wie mit dem excentri-

schen Kreise dargestellt. Auch Simplicius sagt, dass wegen der ungleichen

Länge der Jahreszeiten Calippus bei der Sonne und beim Mond je 2 neue

Sphären einführte. Mit dem Mondlaufe hat nun allerdings die ungleiche Länge

der Jahreszeiten nichts zu thun, aber so wie für die Sonne die Ungleichheit der

Längenbewegung erkannt war, welches Verdienst man nach dem Gesagten dem

Calippus zuschreiben muss, ebenso war gleichzeitig oder vielleicht schon früher

auch die leichter zu erkennende Ungleichheit in der Bewegung des Mondesbekannt.

Hiernach hatte Calippus in seiner Theorie 33 Sphären, zu denen Aristoteles^)

*) Geb. 384 V. Chr. zu Stagira, einer griechischen Kolonie in Thracien, kam er in seinem

17. Jahre zu Plato nach Athen. Gegen sein 40. Jahr wurde er von Phillipp von Macedonien
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(384—322 V. Chr.) eine Reihe anderer hinzufügte. Für den Physiker Aristo-

teles waren die für sich bestehenden Sphären jedes einzelnen Planeten, die

von EuDOXUS wohl nur als geometrische Repräsentanten von gleichförmigen

Bewegungen angesehen wurden, ein Unding, und wenn er auch die Ursachen

der Rotationen nicht angeben konnte, so wollte er doch wenigstens ein mit-

einander zusammenhängendes System von realen Sphären. Die Bewegung des

Fixsternhimmels konnte sich natürlich direkt auf die erste Sphäre des Saturn

übertragen; eine direkte Verbindung der innersten Saturnsphäre mit der äussersten

Jupitersphäre war aber nicht möglich, ohne die Bewegung des ersteren auch auf

den letzteren mitzuübertragen, und so sah sich Aristoteles genöthigt, zwischen

den einzelnen Planeten eine gewisse Anzahl reagirender Sphären einzuschalten,

welche die Bewegung der CALippi'schen revolvirenden oder deferirenden aufhoben.

Für eine Reihe von 71 revolvirenden Sphären genügen aber (« — 1) reagirende,

denn die nie reagirende wird bereits der täglichen Bewegung folgen und kann

als erste revolvirende des nächsten Planeten dienen. Hieraus folgt als Anzahl

der von Aristoteles angenommenen Sphären: für Saturn und Jupiter je 4 re-

volvirende und 3 reagirende Sphären, für Mars, Venus, Mercur und Sonne je

5 revolvirende und 4 reagirende Sphären, für den Mond 5 revolvirende, da er

als innerster Wandelstern keine reagirenden Sphären mehr braucht. Hiernach

hatte Aristoteles 33 revolvirende und 22 reagirende Sphären, zusammen

55 Sphären, wozu noch die Fixsternsphäre kommt.

Nebst den Fixsternen und Planeten erscheinen von Zeit zu Zeit, meist für

kurz, selten für lange, die Sterngruppen manchmal in raschem Laufe, manchmal

sehr langsam passirend, gewisse, auch dem Aussehen nach von den bisher

angeführten Gestirnen wesentlich verschiedene Körper, die Kometen oder Haar-

sterne. Die mit freiem Auge sichtbaren Kometen unterscheiden sich dem Aus-

sehen nach von den übrigen, am Himmel sichtbaren Körpern wesentlich durch

den dunstartigen Schweif, welcher sich von dem verdichteten, meist sternartigen

Kern ausgehend, oft in weitem Bogen — bei den im Alterthuin beobachteten

bis zu 30° und mehr — wie eine Fackel am Himmel ausdehnt. (Ueber die

teleskopischen Kometen, welche schwachen Nebeln init oder ohne verdichtetem

Kerne gleichen, s. Kometen.) Da sie nur kurze Zeit sichtbar sind — in den

seltensten Fällen ein Jahr und darüber — dann für immer verschwinden und nie

wiedergesehen werden, also keine regelmässigen, geschlossenen Bahnen wie die

Planeten zu beschreiben scheinen, da man ferner durch den Dunstschweif die

Fixsterne wie durch einen Nebel hindurchsieht, ihre Bahnen zwischen den Fix-

sternen auch nicht mit denjenigen der Planeten zusammenfallen, sondern sich

mitunter weit von der Ekliptik entfernen und überdies die Bewegungsrichtung

von einigen beständig retrograd ist, so war man zur Annahme geneigt, dass die

Kometen terrestrischen Ursprungs sind, welche Annahme man z. B. bei

Aristoteles und Heraclides findet. Daneben tritt aber auch die Meinung auf,

dass die Kometen nur subjektive Erscheinungen des Auges, ähnlich denjenigen

im Spiegel sind. Da aber andererseits die Kometen an der täglichen Bewegung

zur Erziehung seines damals dreijährigen Sohnes Alexander berufen. Er stand sowohl bei

Phillipp, als auch bei Alexander in grosser Gunst. Als der letztere seine Kriegszüge begann,

kehrte er nach Athen zurück und errichtete dort seine Schule im Lyceum, wo er seine Vorträge

meist im Auf- und Abgehen mit seinen Schülern hielt, wodurch diese den Namen der Peri-

patetiker (Herumwandelnde) erhielten. Nach 13jähriger Wirksamkeit zog er sich nach Chalcis

zurück, da er bei seinem königlichen Gönner in Ungnade zugefallen war, starb aber daselbst bald

nachher im Jahre 322 v. Chr.
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der Gestirne theilnehmen, so ist auch schon im Alterthum, z. B. bei Diogenes

Lacrtiüs die Meinung vertreten, dass die Kometen wirkliche Sterne wären. Dass

die Chaldäer die Kometen kannten, ist gewiss, weniger bekannt ist uns jedoch,

was sie von denselben hielten. Nach Epigenes sahen sie in ihnen Lufterscheinungen

terrestrischen Ursprunges, nach Apollonius Wandelsterne; wahrscheinlich ist

hiernach, dass auch bei ihnen die Meinungen getheilt waren.

Ueber das Aussehen, die Grösse, Lage und Entfernung der Himmelskörper,

sowie über die wahren Bewegungen der Wandelsterne findet man in den ältesten

Quellen ziemlich widersprechende Angaben. Nach einigen soll bereits Thales

die Kugelgestalt der Erde gelehrt haben, nach Aristoteles nahm jedoch Thales

an, dass die Erde eine auf Wasser schwimmende Scheibe sei. Anaxlmander

nimmt ebenfalls eine ebene Erde in der Mitte der Welt an, um sie bewegen

sich in 3 Sphären die Fixsterne, Mond und Sonne, erstere in der untersten

Sphäre, über ihnen der Mond und am weitesten von der Erde entfernt die Sonne;

die Entfernung des Mondes nimmt er zu 126000 Stadien, diejenige der Sonne

doppelt so gross an. Pythagoras nimmt an, dass der Mond der der Erde

nächste Himmelskörper sei, und nennt die Entfernung desselben von der Erde

einen Ton; er ordnet ferner die Gestirne so an, dass zwischen dem Mond und

dem Mercur ein halber Ton, zwischen dem letzteren und der Venus ebenfalls

ein halber Ton, zwischen Venus und Sonne 1^ Töne; ferner von dieser zum
Mars ein Ton, weiter von diesem zum Jupiter ein halber Ton, ebensoviel zwischen

Jupiter und Saturn ist, endlich von diesem bis zum Thierkreis (den Fixsternen)

l^Töne, sodass die Entfernung der Fixsterne 7 Töne beträgt. Es ist dieses

jedoch, wie Plinius selbst bemerkt, nur ein Spiel der Phantasie, weshalb den

Angaben auch kein astronomischer Werth beizulegen ist. Philolaus und Nicetas

von Syrakus (um 450 v. Chr.) nehmen eine Achsendrehung der Erde an; doch

scheint sich diese Annahme damals nicht lange erhalten zu haben, denn bei

EuDOXus finden wir wieder die tägliche Bewegung durch eine Drehung der Fix-

sternsphäre erklärt. Die Theorie des Letzteren, sowie diejenige des Calippus

und Aristoteles wurden bereits erwähnt, und ist aus ihnen auch die gewählte

Anordnung der Gestirne ersichtlich.

Ueber die Grösse derselben finden sich in den überlieferten Berichten keine

Angaben, doch soll Aristoteles bereits die Veränderlichkeit der scheinbaren

Halbmesser der Planeten gekannt und auch deshalb die von ihm selbst; adop-

tirte Theorie der homocentrischen Sphären für zweifelhaft erklärt haben.

Es ist merkwürdig, dass sich trotzdem diese Theorie, sowie auch später die

anderen geocentrischen Systeme so lange erhielten; es ist dies um so merk-

würdiger, als sich im Alterthum bereits heliocentrische Systeme fanden. Nach
DiODOR sollen die Aegypter schon frühzeitig ein Planetensystem aufgestellt haben,

nach welchem der Erde zunächst der Mond, dann die Sonne, ferner Mai's,

Jupiter und Saturn sich um die Erde bewegen, während sich Mercur und Venus

um die Sonne und mit dieser gemeinsam um die Erde bewegen. Dieses System,

welches sich bei keinem griechischen Astronomen findet, scheint, trotzdem es

den Erscheinungen auf den ersten Blick am besten entspricht, bald in Vergessen-

heit gekommen zu sein und tritt erst wieder etwa 1000 Jahre später auf. Es

behält aber bei späteren Schriftstellern, z. B. Riccioli den Namen des »ägypti-

schen Systems.« Die Annahme, dass die Erde den Mittelpunkt der Welt bilde,

und sich alle Himmelskörper um sie bewegen, bildet jedoch auch hier noch

den Grundstock des Systems. Die enge Verbindung der beiden inneren Planeten

mit der Sonne, welche durch den Umstand unverkennbar ist, dass sie sich

Valkntiner, Astronomie. I. 2
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immer nur bis zu einer gewissen Entfernung (der grössten Elongation) von der

Sonne entfernen können, war hinreichend auffällig, um auf die Annahme zu

führen, dass sich diese beiden Himmelskörper um die Sonne bewegen, hingegen

blieb die Ruhe der Erde dabei noch unangefochten, indem die direkten Wahr-

nehmungen für diese Annahme sprachen. Doch auch diesen Standpunkt liess

Aristarch von Samos (zwischen 281 — 264 v. Chr.) fallen. Nach Archimedes,

Plutarch und Seneca nimmt er an, dass die Sonne unbeweglicli wäre, und die

Erde sich wie die übrigen Planeten um dieselbe in einem Kreise bewege.

Aristarch ist demnach als der wahre Begründer des heliocentrischen Systems

anzusehen; doch scheint auch dieses noch keine weitere Verbreitung, vielleicht

auch keine allgemeine Annahme gefunden zu haben, denn bald darauf sehen

wir bei den hervorragendsten Astronomen jener Zeit wieder das geocentrische

System adoptirt.

Aristarch hatte sich auch hervorragende Verdienste um die Astronomie

durch seine strenge, wissenschaftliche Deduction des Verhältnisses der Ent-

fernungen von Sonne und Mond erworben, wobei er einer der ersten den Weg
der speculativen Philosophie verliess. Er bemerkte, dass der Mond genau halb

erleuchtet wäre, wenn er 87 ° von der Sonne entfernt stünde. Da nun für diesen

Fall die Richtung der Sonnenstrahlen in der durch Sonnen-, Mond- und Erd-

mittelpunkt gelegten Ebene senkrecht steht auf der Verbindungslinie des Erd-

und Mondmittelpunkts, so findet er aus dem durch diese 3 Körper gebildeten,

rechtwinkligen Dreiecke, dass die Entfernung Erde— Sonne (Hypothenuse des

Dreiecks) mindestens 18 mal grösser sei, als die Entfernung Erde—Mond (die

kürzere Kathete). Auf demselben Wege fand Archimedes i), dass die Sonne

30 mal weiter sei als der Mond. Eine Genauigkeit ist nach dieser Methode

natürlich nicht zu erzielen, da die Zeit der Dichotomie (halben Erleuchtung) nicht

mit Sicherheit zu ermitteln ist. Eratgsthenes^) (276— 194 v. Chr.) giebt nach

Pi.UTARCH die Entfernung des Mondes von der Erde zu 780000 Stadien, diejenige

der Sonne von der Erde 4080000 Stadien, sodass nach ihm die Sonne nur etwa

5—6 mal weiter als der Mond wäre, was gegen seine Vorgängereinen bedeutenden

Rückschritt bezeichnen würde. Hingegen muss Eratosthenes als der erste be-

zeichnet werden, der durch wirkliche Messung die Grösse der Erde festzustellen

suchte. Er fand die grösste Höhe der Sonne zur Zeit der Sommersolstitien in

Alexandrien gleich 7° 10' {-^^-^ des ganzen Umkreises), während die Sonne gleich-

zeitig in Syene im Zenith gesehen wurde (durch Spiegelung im Biunnen erkannt).

Indem nun die Entfernung der beiden Orte gleich 5000 Stadien angenommen
wurde, folgt für den Erdumfang 250000 Stadien. Es gab aber verschiedene

Stadien, deren genaue I^änge uns nicht bekannt ist, ebenso wie wir nicht wissen,

welche Stadien Eratosthenes gemeint hat; daher bleibt diese Messung der

Grösse der Erde für uns an sich unbestimmt.

War es bis dahin einzelnen Forschern gelungen , auf inductivem Wege
Resultate zu erhalten, welche für den Fortschritt der Astronomie von nicht zu

unterschätzender Bedeutung waren, so tritt uns nunmehr ein Mann entgegen, der

für sich allein mindestens ebensoviel leistete, wie alle seine Vorgänger zusammen,

und der durch seine ausserordentliche Begabung Resultate erzielte, welche alle

') Er wurde 287 v. Chr. zu Syracus geboren, und 212 v. Chr. bei der Einnahme dieser

Stadt durch die Römer von einem Soldaten getödtet.

^) Geboren 276 v. Chr. zu Cyrene in Afrika, wurde er von Ptolemäus Philadelphus nach

Alexandrien berufen, wo er bis zu seinem 194 v. Chr. erfolgten Tode wirkte.
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bisher erlangten weit in den Schatten stellten. Ein gleich guter Beobachter und

scharfsinniger Denker hatte Hipparch von Nicäa^), dieser grösste Astronom des

Alterthums, dessen Thätigkeit zwischen 160— 125 v. Chr. fällt, in der theore-

tischen und praktischen Astronomie Wege eingeschlagen, welche Jahrhunderte

hindurch nicht nur als Norm für die weitere Forschung dienten, sondern durch

anderthalb Jahrtausende unverändert beibehalten wurden. An seinen Namen
knüpfen sich die Untersuchungen über die Ortsveränderungen der Fixsterne am
Himmel, die Theorie der »Praecession der Nachtgleichen« oder die Theorie der

»Bewegung der achten Sphäre«, wie sie von späteren Schriftstellern des Mittel-

alters genannt wird (theoria motus octavae sphaerae), und die vollkommene Umge-
staltung der Theorie der Bewegung der Wandelsterne, die »Theorie der epi-

cyklischen Bewegung«, (Ueber die von Hipparch eingeschlagenen Beobachtungs-

methoden, s. die verschiedenen älteren, von ihm benutzten Instrumente).

Schon Aristyll und Timocharis hatten um 300 v. Chr. an geeigneten

Instrumenten die Oerter einzelner Sterne am Himmel bestimmt. Als nun Hipparch,

veranlasst durch das Aufleuchten eines neuen Sterns im Sternbilde des Scorpions

einen Sternkatalog, d. i. ein Verzeichniss von Sternen mit Angabe ihrer sphäri-

schen Coordinaten (Länge und Breite, oder wie dies jetzt allgemein geschieht

Rectascension und Deklination), anlegte, fand er durch Vergleichung mit den

Angaben der erstgenannten beiden Astronomen, dass die Längen der sämmt-

lichen Gestirne um nahe denselben Betrag grösser geworden waren, während

die Breiten derselben ungeändert blieben. Die Gleichmässigkeit des Auftretens

dieses Wachsens der Längen bei allen Gestirnen führte ihn auf die Annahme, dass

die beiden Nachtgleichenpunkte längs der Ekliptik zurückweichen, dass also der

Aequator in einer drehenden Bewegung begriffen sein müsse. Hipparch nahm
an, dass diese Drehung derart vor sich gehe, dass die Schnittpunkte in je rund

100 Jahren um 1° zurückwichen, wodurch die Längen aller Gestirne jährlich

um 36" grösser würden, wobei ihre Breiten unverändert blieben, während sich

dabei natürlich sowohl die Rectascension als auch die Deklination änderten.

Da nun in Folge dieser »Präcession der Nachtgleichen« (eigentlich ein

Rückschreiten derselben) der Frühlingspunkt in immer andere Sternbilder kommt,

mit dem Eintreten der Sonne in den Frühlingspunkt aber der Beginn des astro-

nomischen Frühlings verbunden ist, so wird zur Zeit des Beginnes der astro-

nomischen Jahreszeiten die Sonne im Laufe der Jahrhunderte in immer andere

Sternbilder eintreten. Zu den Zeiten Hipparch's war der Frühlingspunkt un-

gefähr im Beginn des Sternbildes des Widders, der Frühling begann mit dem
Eintritt der Sonne in das Sternbild des Widders, der Sommer mit dem Eintritt

der Sonne in das Sternbild des Krebses, der Herbst, bezw. der Winter mit dem
Eintritt der Sonne in die Sternbilder der Waage und des Steinbocks. Zu unseren

Zeiten (etwa 2000 Jahre nach Hipparch) ist der Frühlingspunkt bereits um nahe

30° zurückgewichen, er befindet sich im Anfange des Sternbildes der Fische;

der Frühlingsanfang fällt mit dem Eintritte der Sonne in das Sternbild der

Fische, der Sommer- bezw. Herbst- und Winteranfang mit dem Eintritt der

Sonne in die Sternbilder der Zwillinge, der Jungfrau und des Schützen zusammen.

In den Kalendern und selbst noch in der astronomischen Geographie findet

man auch noch heule die für astronomische Zwecke völlig unnöthige Eintheilung

des Thierkreises in 12 Zeichen, deren Namen mit denjenigen der 12 Stern-

bilder identisch sind, die aber so angeordnet sind, dass jedes genau 30° der Ekliptik

') Er lebte zumeist auf Rhodus, vorübergehend auch in Alexandrien.
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einnimmt, und der Anfang des »Zeichens des Widders« stets mit dem Frühlings-

punkte zusammenfällt; in den früheren Zeiten findet man dann noch die Längen

nach Zeichen (Signa), Graden, Minuten, Secunden, z. B. 4-^ 25° 16' 37"; diese

Zählweise wurde aber seit dem Anfange unseres Jahrhunderts fallen gelassen,

und man sagt z. B. für obige Angabe 145° 16' 37". Vor 2000 Jahren fielen

demnach die 12 Zeichen des Thierkreises mit den 12 Sternbildern des Thier-

kreises zusammen, in unserer Zeit fällt jedoch das Zeichen des Widders bereits

fast genau in das Sternbild der Fische, hingegen wird zu allen Zeiten der

Frühlingsanfang mit dem Eintritt der Sonne in das Zeichen des Widders,

der astronomische Sommer- bezw. Herbst- und Winteranfang mit dem Eintritt der

Sonne in die Zeichen des Krebses, der Waage und des Steinbocks zusammen-

fallen 1).

Eine weitere Folge der Präcession ist, dass die Sonne bereits in den

Frühlingspunkt tritt, noch ehe sie an denselben Punkt des Himmels (zu den-

selben Fixsternen) gekommen ist, es niuss daher das tropische Jahr (die Zeit

zwischen 2 aufeinander folgenden Durchgängen der Sonne durch den Frühlings-

punkt) etwas kürzer sein, als das siderische Jahr (die Zeit, welche die Sonne zu

einem vollen Umlauf von 360° braucht). In der That hatte Hipparch diese

Beobachtung noch vor Anlegung seines Sternkatalogs gemacht, und wunderte

sich, wie Ptolemäus berichtet, ausserordentlich darüber, dass das tropische Jahr

kürzer sei als 365^ Tage, während er das siderische Jahr länger fand. Für das

erstere giebt er die Länge 365|-— 3^^ (= 365-2467) Tage. Aus dieser Er-

scheinung schloss er ganz richtig auf das Rückweichen der Nachtgleichenpunkte,

welche er später, wie oben bemerkt, auch aus der direkten Messung der Längen

der Fixsterne bestätigt fand.

Der zweite grosse Fortschritt der Astronomie, der sich an den Namen

Hipparch knüpft, ist die consequente Durchführung und Anwendung der Epicykeln-

theorie auf die Bewegung der Himmelskörper. Denkt man sich die Erde als

Mittelpunkt O eines Kreises K (Fig. 5), in welchem sich ein Punkt C gleich-

massig bewegt, so kann man diesen Punkt als mittleren Ort eines Gestirnes an-

sehen, welches seinen siderischen Umlauf um die Erde in derselben Zeit voll-

zieht, wie dieser Punkt. Das Gestirn befindet sich nun aber bald rechts, bald

1) Es mag hier darauf hingewiesen werden, dass dieser sogen, »astronomische Anfang» der

Jahreszeiten den klimatischen Verhältnissen sehr schlecht entspricht. Selbst die Bezeichnung

»astronomischer Anfang« ist incorrect; denn strenge genommen müsste der höchste bezw.

tiefste Stand der Sonne astronomisch der Mitte des Sommers bezw. Winters entsprechen,

dem zu Folge die in der Mitte dazwischen gelegenen Cardinalpunkte der Mitte des

Frühlinges bezw. Herbstes. Da nun aber in Folge der continuirlichen Wärmewirkung der

Sonne das Maximum der Wärme etwas später eintritt, was natürlich auch vom Temperatur-

minimum im Winter gilt, so werden klimatisch die Mitte des Sommers und Winters etwas

später zu setzen sein. In der That wird in Mitteleuropa den wirkhchen Verhältnissen

ziemlich gut Rechnung getragen, wenn man eine Verschiebung von einem halben Monat

annimmt, wodurch die Mitte des Sommers auf den 7. Juli, die Mitte des Winters auf den

7. Januar, folglich die Mitte des Frühlings auf den 7. April, die Mitte des Herbstes auf den

7. October fällt. Die Länge der Jahreszeiten hängt aber wesenthch von der Intensität der

Temperaturunterschiede ab; bei denjenigen Temperaturextremen, welche den mittleren Breiten

im Flachlande entsprechen, kann für die Dauer der Jahreszeiten mit den extremen Temperatur-

graden (Sommer und Winter) etwa 3^ Monate, für diejenigen mit den mittleren Temperaturgraden

(Frühling und Herbst) etwa 2^ Monate (für die letzteren eher etwas kürzer, für die ersteren

etwas länger) angenommen werden. Dann wären die klimatischen Trennungspunkie bezw. der

I. März, 15. Mai, i. September und 15. November.
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links von diesem mittleren Ort, und um diese Ungleichheit zu erklären, kann

man annehmen, dass sich das Gestirn selbst um seinen mittleren Ort in einem

Kreise Äj bewegt. In dieser Verbindung heisst der erste Kreis Ä' der führende

Kreis oder Deferent, der

zweite Kreis Ä'^ der Epicykel.

Wird ausserdem die Erde nicht

in dem Mittelpunkte O des

Kreises K, sondern ausserhalb

desselben in E angenommen,

so bezeichnet man den Kreis K
als den excentrischen Kreis.

Für die Erklärung gewisser Un-

gleichheiten reicht der excen-

trische Kreis für sich allein oder

auch ein mit der Erde concen-

trischer Deferent mit einem Epi-

cykel aus, für complicirte Be-

wegungserscheinungen wird der

excentrische Kreis als Deferent

für einen Epicykel angenommen,

oft auch noch andere Bewegun-

gen, z. B. eine Drehung des

Deferentenmittelpunkts O um
die Erde E eingeführt.

Seien für die Bewegung im einfachen, excentrischen Kreise AC die Schnitt-

punkte der Verbindungslinie OE mit dem Kreise K, dann ist C derjenige Punkt

des Kreises, der am weitesten von E entfernt ist, A der dem Punkte E am
nächsten liegende; bewegt sich daher ein Himmelskörper in dem Kreise K, so

wird er sich in C in der Erdferne (dem Apogäum), in A in der Erdnähe
(dem Perigäum) befinden. Die Linie CA heisst die Apsidenlinie des Kreises,

C dessen obere Apside oder das Apogäum, A die untere Apside oder das Peri-

gäum; OE nennt man die Grösse der Excentricität des Kreises. Findet die

Bewegung des Himmelskörpers in K gleichmässig statt, so wird sie von E aus

gesehen in C am langsamsten, in A am schnellsten erscheinen, weil gleiche

Längen des Kreises K von E aus unter verschiedenen Winkeln erscheinen.

Seien für einen der Erde O concentrischen Deferenten K zwei Lagen des

Epicykelmittelpunktes C und C . Ist das Gestirn in der Verlängerung L von

OC oder in dem Punkte M dieser Verbindungslinie selbst, so fällt der mittlere

Ort mit dem wahren zusammen; aber die Geschwindigkeiten der Bewegungen

werden in den beiden Lagen nicht dieselben sein. Wir unterscheiden hierbe'

zwei Fälle, für den ersten Fall findet die Bewegung des Mittelpunktes des Epi-

cykels im Deferenten in der Richtung der Zeichen (nach wachsenden Längen

und Rectascensionen) statt, und diejenige des Gestirns entgegengesetzt dieser

Bewegung. (Die Bewegungsrichtungen sind in Fig. 5 durch Pfeile angedeutet).

Dann werden sich diese beiden Bewegungen in L subtrahiren, in M addiren,

daher ist die Geschwindigkeit des Himmelskörpers ein Minimum, wenn er sich

in dem Apogäum L des Epicykels befindet, ein Maximum, wenn er in dem
Perigäum J/ des Epicykels ist. Eine Wiederholung aller Ungleichheiten derBe*

wegung des Gestirnes (sowohl Abweichungen des Gestirnes von seinem mittleren

Ort, als auch seiner Geschwindigkeit von seiner mittleren Geschwindigkeit) findet
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Statt, wenn das Gestirn einen vollen Umlauf im Epicykel vollführt hat, wobei

aber die Grösse der Bewegung desselben im Epicykel immer vom instantanen

Apogäum L gezählt wird, d. h. ist der Mittelpunkt des Epicykels nach einer

gewissen Zeit nach C gekommen, das Gestirn im Epicykel nach P, so ist die

thatsächliche Drehung des Gestirnes in demselben offenbar IC P, wenn Cl\CL
ist; allein in der Theorie der Epicykeln zählt man diese Drehung so, als hätte

sich der Epicykel unter starrer Verbindung der Punkte LMO um O gedreht,

wobei dann die Drehung des Planeten im Epicykel gleich L' C P ist. Der

Grund hiervon wird klar, wenn man bedenkt, dass nach einer Periode der Un-

gleichheit das Gestirn wieder im Apogäum L sein muss, der Epicykel sich aber

unterdessen von C wegbewegt hat. Wird der Epicykel mit dem excentrischen

Kreise combinirt, so ist das Apogäum des Deferenten in C, das instantane

Apogäum des Epicykels in der Verlängerung von EC in Z^; doch treten auch

hier noch andre Complicationen ein.

Für den zweiten Fall findet die Bewegung des Epicykelmittelpunktes im

Deferenten in der Richtung der Zeichen (in der Richtung des Pfeiles) statt, die

Bewegung des Gestirnes im Epicykel jedoch ebenfalls in der Richtung der Zeichen

(entgegengesetzt der Richtung des Pfeiles); dann addiren sich für einen Beob-

achter in O oder E die Bewegungen in L und subtrahiten sich in M, es wird

demnach im Perigäum des Epicykels die Bewegung am langsamsten, im Apo-

gäum am raschesten. In welchen Fällen die erste oder zweite Darstellungsart

gewählt werden müsste, ergiebt sich aus den Beobachtungen selbst. Da nämlich

für die Sonne und den Mond die rascheste Bewegung im Perigäum stattfindet,

was für den Mond schon daraus erkannt wird, dass sie dann stattfindet, wenn

der scheinbare Halbmesser am grössten erscheint, so muss der excentrische Kreis

oder die erste Darstellungsart des Epicykels gewählt werden. Da ferner für alle

andern wandelnden Gestirne die langsamste direkte Bewegung (eine negative

direkte Bewegung, Retrogradation) eintritt, wenn dieselben in ihrem grössten

Glänze erscheinen, also in der Erdnähe sind, so ist unmittelbar klar, dass für

die Planeten die zweite Darstellungsart gewählt werden muss. Nach unseren

heutigen Kenntnissen von den wirkHchen Bewegungen der Himmelskörper lässt

sich dies -auch ohne Zuhilfenahme der Beobachtungen ableiten. Für den Mond
hat man die wahre Bewegung um die Erde darzustellen, welche natürlich im

Perigäum rascher ist als im Apogäum, daher die erste Darstellungsweise. Des-

gleichen bewegt sich die Erde in der Sonnennähe (dem Perihel) am raschesten,

in der Sonnenferne (dem Aphel) am langsamsten; es ist aber die von der Sonne

gesehene wahre (heliocentrische) Bewegung der Erde genau gleich und im Ganzen

gleichgerichtet mit der von der Erde gesehenen scheinbaren (geocentrischen)

Bewegung der Sonne. Ist nämlich die Erde in E (Fig. 6) so wird die Sonne O
in der Richtung Ee zwischen den Fixsternen gesehen, ist die Erde nach E^

gekommen, so erscheint die Sonne in der Richtung E-^^e.^^, und da die beiden

parallelen Linien Ee und E^y am Himmel denselben Punkt treft'en, so hat die

Sonne scheinbar den V^eg yE^e^ in der Richtung ee^ zurückgelegt, während

die Erde in Wirklichkeit den Weg EE^ zurücklegte. Da nun die Erde sich in

direkter Richtung um die Sonne bewegt, so wird auch die Sonne sich schein-

bar in direkter Richtung um die Erde bewegen, und da <^yE^c^ = -^^EOE^,

so wird in jedem Momente die scheinbare Winkelgeschwindigkeit der Sonne

gleich der wahren Winkelgeschwindigkeit der Erde sein; überträgt man sich

daher um die ruhend gedachte Erde die scheinbaren (geocentrischen) Richtungen

nach der Sonne (die stets nach den Punkten des Himmels gerichtet sind, die



Die Epicykelntheovie des HippArch. 23

um 180" von denjenigen verschieden sind,fgegen welche die Visirlinien von der

Sonne zur Erde (heliocentrische Richtung der Erde) gerichtet sind: geocentrische

Länge oder Rectascension der Sonne = heliocentrische Länge oder Rectascension

der Erde H- 180°) und trägt auf diesen Strahlen die Entfernungen der Erde von

der Sonne auf, so erhält man als Sonnenbahn das Spiegelbild der Erdbahn.

(A.c.)

Die Richtung des Apogäums der Sonne fällt mit derjenigen des Perihels der

Erde zusammen, hingegen fällt die Zeit des Durchgangs der Sonne durch ihr

Perigäum mit der Zeit des Durchgangs der Erde durch das Perihel zusammen
und hier ist die scheinbare Bewegung der Sonne ebenso wie die wahre Be-

wegung der Erde am raschesten.

Für die übrigen Wandelsterne combinirt sich in der scheinbaren Bewegung

ihre wahre Bewegung mit der wahren Bewegung der Erde. Sei wieder EE^ EE^
die Bahn der Erde MM^M' M^' die Bahn eines inneren Planeten (Mercur oder

Venus); wegen der rascheren Bewegung des Planeten wird dieser in derselben

Zeit, in welcher die Erde den Weg jS' iij ' beschreibt, einen grösseren Weg J/J/j

zurückgelegt haben, und der Planet wird an dem einen Tage in der Richtung

E' M, in der geocentrischen Länge 'X E' M, wenn ^'T, E^'T die Richtungen nach

dem Frühlingsäquinoctium sind, an dem nächstfolgenden z. B. in der Richtung

E^' M^ in der geocentrischen Länge yE^^M-^ gesehen. Befindet sich demnach
der Planet zwischen Sonne und Erde (in der unteren Conjunction, in der Erd-

nähe) so beschreibt er am Himmel den Winkel T E'M —T E^' M^ in der Richtung

AIM^ gleich der Differenz der wahren Winkelbewegungen, er ist retrograd. In
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der oberen Conjunction in der Erdferne, hei Af M^' wird der Planet erst in der

Richtung £' M', in der geocentrischen Länge y£'M' gesehen, hierauf in der

Richtung E<^' M^, in der geocentrischen Länge ^E^ M^, hier wachsen die

Längen, die wahren Winkelgeschwindigkeiten summiren sich, der Planet hat seine

grösste direkte Geschwindigkeit. Nun kann man den Planeten zwar in den

beiden Conjunctionen nicht beobachten, aber man kann die Verzögerung der

Bewegung des Planeten und den Uebergang zur Retrogradation beim Heller-

werden desselben (Annäherung an die Erde), die Beschleunigung seiner Be-

wegung bei der Abnahme seiner Helligkeit auf der anderen Seite der Sonne wahr-

nehmen, so dass man zum zweiten Falle der epicyklischen Bewegung greifen

musste.

Sei ferner NN^N^N^ die Bahn eines äusseren Planeten (Mars, Jupiter,

Saturn). In der Opposition (Erde zwischen Sonne und Planet) wird der Planet

an einem Tage z. B. in der Richtung EN gesehen, die geocentrische Länge ist

gleich dem überstumpfen Winkel 'YE' N, am nächsten Tage in der Richtung

E-^' N-^ in der geocentrischen Länge TE^'JV^, die Längen werden kleiner; der

Planet ist daher in der Opposition, zu welcher Zeit er in der Erdnähe ist, retro-

grad, indem sich die Winkelgeschwindigkeiten beider Himmelskörper subtrahiren.

Zur Zeit der Conjunction werden die aufeinander folgenden Richtungen, in denen

der Planet beobachtet wird, E' JV' und E-^^'N^' sein, die geocentrischen Längen

'\r E' N', TE^' JV^' wachsen, die scheinbare Winkelbewegung ist gleich der Summe
der wahren Winkelbewegungen beider Himmelskörper. In der Erdferne hat

der Planet daher die grösste direkte Geschwindigkeit, woraus wieder die Noth-

wendigkeit der Einführung des zweiten Falles der epicyklischen Bewegung folgt
i),

welche diese scheinbare (optische) Ungleichheit erklärt. Zur Erklärung der noch

übrigbleibenden Ungleichheiten, welche in Folge der nicht kreisförmigen und

ungleichförmigen Bewegung beider Himmelskörper (der wirklichen, physischen

Ungleichheiten) auftreten, müssen dann noch der excentrische Deferent, Drehungen

des Mittelpunktes desselben u. s. w. herangezogen werden.

Schon Apollonius (um 250 v. Chr.) hatte die Möglichkeit der Anwendimg

der Epicykeln zur Erklärung der Planetenbewegungen erkannt; doch scheint er

nicht die Methoden gekannt zu haben, welche zur Bestimmung der hierzu nöthigen

Grössenverhältnisse (Verhältnisse der Halbmesser des Deferenten und Epicykels)

dienen. Er gab jedoch eine Regel, nach welcher man unter der Annahme der

epicyklischen Bewegung die Grösse des retrograden Bogens und die Zeit der

Retrogradation bestimmen kann. Seine Regel lässt sich in folgender Weise dar-

stellen: Wenn CO = R (Fig. 5) der Halbmesser des Deferenten, CF=r der-

jenige des Epicykels, [x die Geschwindigkeit des Epicykelmittelpunktes C auf dem
Deferenten, \i' die Geschwindigkeit des Gestirns im Epicykel ist, so wird der

Planet nur dann retrograd erscheinen können, wenn

M£ __ r ^
Wo ~ R — r^ [iJ

ist; dann wird sich aber stets eine Linie EO so ziehen lassen, dass

i^ _ _fi
Ca^GO -

|x'
^^^

ist, weil von LO angefangen, \FG immer von r zur Null abnimmt, und GO
von {R — r) an wächst, und durch jene Linie, für welche die Gleichung (a) be-

*) Ptolkmäus schliesst hierauf aus den beobachteten Zwischenzeiten zwischen der grössten,

der mittleren und der kleinsten Geschwindigkeit.
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steht, wird im Epicykel ein Punkt G bestimmt, in welchem der Planet stationär

erscheint. Der Beweis für diesen Satz ist sehr einfach i). Sei C der Ort, welchen

der Planet im Epicykel zur Zeit der Station einnimmt; während der Planet in

dem sehr kleinen Zeittheilchen t den sehr kleinen Weg GG = ]il t zurücklegt,

muss sich der Epicykel soweit fortbewegt haben, dass die Linie OG' nach OG
kommt, weil dann der Planet an demselben Orte (in der Richtung OG) erscheint,

er also seinen Ort nicht verändert hat; es muss demnach GCG = \>Jt und

G'OG = \).t sein. Es ist dann

GG' = ru! t = OG —.—g..-^^, = OG T^-T^-h,^ sinFGG cos CG

F

weil CG 1-GG' ist. Daher

r cos CG F-\i! = OG-ix und da r cos CGF ^= \GF ist, so wird

\GF\ 0G = [j.:[jl'.

Die Anwendung dieser Regel für die Bestimmung der Retrogradationszeit

und der Grösse des retrograden Bogens machte jedoch Apollonius nicht,

wenigstens schreibt

Ptolemäus ausser

dieser Regel dem

Apollonius keiner-

lei Kenntnisse in

dieser Theorie zu

;

weder die Bestim-

mung der Umlaufs-

zeiten oder Ge-

schwindigkeiten,

noch die Ermitte-

lung des Verhält-

msses der Halb- —^^ ^^ 1--^

—

L--^ — /-^"-^ <-"

messer des Defe-

renten und desEpi-

cykels rühren von

Apollonius her,

und erst Hipparch

gelang es die ersten

Bestimmungen der-

selben aus den Be-

obachtungen abzu-

leiten.

Eine Folge der ungleichmässigen Bewegung der Sonne in ihrer Bahn ist,

dass die 4 Quadranten zwischen den Aequinoctien und Solstitien in verschiedenen

Zeiten zurückgelegt werden, demnach die 4 Jahreszeiten verschiedene Länge

haben. Hipparch fand, dass die Zwischenzeit zwischen dem Frühlingsäquinoctium

und dem darauf folgenden Sommersolstitium 94^ Tage beträgt, die Zeit zwischen

diesem und dem folgenden Herbstäquinoctium 92 1- Tage und aus dieser Er-

scheinung schloss er eben auf die Ungleichförmigkeit der Sonnenbewegung. Er-

nahm jedoch an, dass sich die Sonne in einem Kreise QNFM {¥ig. 7) gleich-

massig bewegt, und die beobachtete Ungleichförmigkeit eine nur scheinbare,

optische wäre, welche dadurch hervorgerufen würde, dass die Erde nicht im
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Mittelpunkte O sondern excentrisch in E wäre. Der Ort von E ergiebt sich zu-

nächst aus der folgenden Ueberlegung: Da die Zeit zwischen Frühlings- und

Herbstäquinoctium 187, diejenige zwischen Herbst- und Frühlingsäquinoctium

178^ Tage ist, die Sonne in der ersten Zeit einen grösseren Bogen zurücklegt,

als in der zweiten, so nniss die Erde in einer zu iVJ/ parallelen Geraden N' M'

liegen, sodass der von den beiden Visuren EN', EM' begrenzte Bogen iV'/'J/'

auf der Seite des Sommersolstitiums grösser ist, als der zweite M' QN' auf der

Seite des Wintersolstitiums. Da ferner die Zeit vom Sommersolstitium zum

vorhergehenden Aequinoctium grösser ist als zum folgenden, so muss die Erde

näher zu M' liegen. Die Lage des Punktes E gegenüber der Sonnenbahn

MQNP oder umgekehrt die Lage der Letzteren gegenüber der Erde ist be-

stimmt, wenn die Grösse OE der Excentricität, die Richtung der Excentricitäts-

linie ö^ im Räume, also der Winkel OEN', welcher, da EN' gegen den

Frühlingspunkt gerichtet ist, und EL in der Ekliptik liegt, die Länge von EL
ist und die »Länge des Apogäums der Sonne« heisst, und endhch die Grösse

des Halbmessers ON bekannt sind. Da aber ON als eine absolute Entfernung

im Räume auf andere Weise bestimmt werden musste, so genügt es, das Ver-

hältniss von OE zw ON zu ermitteln. Dies kann nun auf folgende Weise ge-

schehen: Die Visuren von E nach den 4 Cardinalpunkten der Ekliptik (den

Aequinoctial- und Solstitialpunkten) schneiden die Sonnenbahn in N\ F' , M', Q',

und da die Bewegung in dem Kreise NPMQ gleichförmig ist, so verhalten sich

die Bögen wie die Zwischenzeiten, also:

iV^'/^':/"J/': J/'(2'iV' = 94^:92 J^: 178i

und wenn man statt der Zahlen 94 1-, 92-^, 178^ die Buchstaben a, b, c setzt,

N'OF' :FOM' \N'OM' ^a:b:c.
Daraus folgt:

N'OM' = { 271 N'OQ^—/, -TT

N'OF = -"! 27: N'OF=t: — N'OQ = —T^T-r---^
a -\- b -\- c ^ a -\- b -\- c

FOF' = OF'E = N'OF' — JV'OF= a — b

a -\- b -\- c

folglich, wenn die Länge des Apogäums

< LEN' = Aq, EO = p, ON' = OF' = r

gesetzt wird,
c

OR = ^ sin Aq = r cos

O S = p cos Aq

a-\- b -\- c

a — b

a -\- b -\- c

Sei Lq die Länge des mittleren Ortes eines Gestirnes (mittlere Länge) zu

einer gegebenen Epoche Tq, ferner L,„ die Länge des mittleren Ortes zu einer

anderen Zeit T, L die Länge des wahren Ortes (wahre Ivänge) zu dieser Zeit,

die seit der Epoche verflossene Zeit T— T^ = /, ausgedrückt in Tagen, und |x

die mittlere, tägliche Bewegung, so ist (Fig. 7)

Da aber

ist, so wird

Z,„ =TOC='rOL-hLOC = Aft-hM
L = TZC = TEL + LEC = Aq + v

TEC — TOC= V — M,

folglich, da nach der Figur M — v = x ist,

TEC^ TOC ~ X.
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Für die Bewegung der Sonne findet man den Werth von x aus dem Dreieck

O EC, indem, wenn r=l gesetzt wird,

sin X OE
. / , ^ ^—:— = ^ „ = p, Sin X = o sin im — x),

sinv OC ^
' ^

'

woiaus folgt

p sin AI
tang X = ^.*

l -^ ^cosM
Will man daher den Ort der Sonne nach der Theorie des excentrischen

Kreises zur Zeit T kennen, so hat man zu rechnen

p sinM
tang X = -—;

v-^ L = L,n — x.

Den Werth x nennt man die Mittelpunktsgleichung (Reduction vom

Mittelpunkt der gleichmässigen auf den Mittelpunkt der wahren Bewegung).

Hipparch fand jx = 59' 8" -287; p = 2V und LEF = 24^°, daher A^ = 65i°.

Für den Mond fand Hipparch, dass in 4612 siderischen Umläufen (weniger

1\°) 4573 Restitutionen der Anomalie stattfinden, und zwar in der Zeit von

126007 Tagen und einer Stunde, während welcher die Sonne 345 ganze Umläufe

(weniger der obigen 7^°) vollführte und 4267 Uunationen stattfanden. Ausserdem

fand Hipparch, dass in 5458 Monaten (Lunationen) 5923 Restitutionen der

Breite (Durchgänge durch die Ekliptik) stattfinden. Hieraus folgt die Länge des

synodischen Monats 29 • 5305942 Tage und die mittlere tägliche siderische Be-

wegung |j. = 47434" • 976. Da 4573 Umläufe der Anomalie gleich 4267 Lunationen

(oder durch 17 abgekürzt 269 Umläufe der Anomahe gleich 251 Lunationen)

sind, so folgt, dass 269 X 360° der Anomalie in 251 X 29-530594 Tagen zurück-

gelegt werden, dass also die tägliche Bewegung der Anomalie [x^ =47033" -942

ist. In ähnlicher Weise findet sich die tägHche Zunahme des Abstandes des

Mondes vom Knoten, als »Bewegung in Breite« bezeichnet i), fxg = 47625" • 661,

Sieht man zunächst von der Breitenbewer^ung ab, so wird man die Bewegung

des Mondes durch einen excentrischen, in der Ekliptik gelegenen Kreis darstellen

können. Hier wird man aber nicht, wie bei der Sonne, mit der einfachen Hypo-

these ausreichen, dass sich der Mond in dem einfachen, excentrischen Kreise

bewege; denn während er sich siderisch (zwischen den Sternen) in einem Tage

um [JL vorwärts bewegt, wird sich seine Anom.alie (gleichgiltig ob als Abweichung

vom mittleren Ort oder von der mittleren Geschwindigkeit definirt) um einen

Betrag geändert haben, welcher einer Abstandsänderung \i.^t vom Apogäum ent-

spricht; es scheint sich demnach das Apogäum um (p- — fx^)/ vorwärts bewegt zu

haben, so dass also die mittlere tägliche Bewegung des Apogäums tt = [x^ — |x

= 401" -034 im Sinne der Zeichen beträgt.

Sei nun für eine gewisse Zeit T^ die Länge des Mondapogäums gleich D^,

und M-^ die mittlere Länge des Mondes; zur Zeit T^g, d. h. ^ Tage später, wenn

7*2

—

T^ = f gesetzt wird, ist dann die Länge des Mondapogäums ü^ + u/, und

die mittlere Länge des Mondes M-^ H- [J./, daher wie selbstverständlich der Ab-

stand der beiden Mondorte gleich [i.t (gleich der siderischen Bewegung in der

Zwischenzeit). Sei nun OL (Fig. 8) die Richtung des Mondapogäums zur Zeit

der ersten Beobachtung, A der Ort des Mondes, LOA = M^ — ^\ = A, und E
der noch unbekannte und zu bestimmende Eidort. Zur Zeit T^ fällt die Richtung

1) Eigentlich Bewegung des Arguments der Breite, da von diesem Abstände die Breite

des Mondes abhängt, daher di^ser Abstand als »Argument» für die Breite dient.
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des Apogäums nach O L\ sodass LO L' =^T.t ist, und der Ort des Mondes wird

nach B' fallen, sodass AB' = \).l ist. Nun aber fällt der Erdort E' nicht mit E
zusammen 1); um nun die Bestimmung desselben zu erleichtern, kann man die

Linie OL' zurückdrehen bis sie nach OL fällt, und dann fällt ^' nach ^, sodass

B'OB=L'OL=izt ist. Dann
aber hat man AOB — AO B'—
BOB' = \it — 7r/=(Xi/. Daraus

folgt, dass man für eine Reihe

von Beobachtungen den Ort des

Apogäums constant annehmen

kann, wenn nur die Orte des

Mondes in dem excentrischen

Kreise mit der anomalistischen

Bewegung (x^ statt mit der sideri-

schen |j, gerechnet werden, und

zwar von derjenigen Zeit an für

welche der Ort des Apogäums

gültig ist. Sei also für eine ge-

gebene Zeit 7\ der Ort des Mond-

apogäums in L, und A der Mond-

ort, so wird für zwei andere Zei

ten T^ und T^ ebenfalls L als

Ort des Mondapogäums, demnach der zu bestimmende Erdort in E angenommen

werden können, wenn für diese Zeiten die Orte des Mondes in dem excentri-

schen Kreise in B und C so angenommen werden, dass AOB= \).^{T^ — T^)

und BOC=\i^{T^ — T^) ist. Aus drei Mondorten kann man aber den Ort

der Erde finden, wenn gleichzeitig die wahren Mondlängen aus Beobachtungen

bekannt sind. Seien diese für die Zeiten T^ und T^ gleich Z^ und Zg, so wird

die Differenz dieser Längen, wenn die beiden parallelen Geraden E'Y und Z''T

die Richtungen von den beiden Erdorten zum Frühlingsäquinoctium bedeuten:

L^~ L,= TE'B' — TEA = {TE'L' + L' E' B') - {TEL H- LEA)
= (TE'L' — TEL) + {L'E'B' — LEA)
= LOV -¥ {LEB — LEA) = LOV -^ AEB,

(A. 8.)

daher

sein und ebenso
AEB ^ {L^- L,) - ^{T, - T^)

BEC={L,- L,)~.^{L,-T,).

Am leichtesten und genauesten waren aber die wahren Längen des Mondes

aus den Beobachtungen der Mitte der Mondfinsternisse zu erhalten, denn es ge-

nügt hierfür die Zeit zu notiren, ohne eine andere Messung vorzunehmen, da

für dieselbe die wahre Länge des Mondes genau um 180° von der wahren Länge

der Sonne verschieden ist, letztere sich aber aus der bereits als bekannt voraus-

gesetzten oder bereits bestimmten Theorie der Sonnenbewegung finden lässt.

Nimmt man also zu den Zeiten T^, T^, T^ (entsprechend drei Mondfinsternissen)

die wahren Mondlängen Zj, Zg, L^ als bekannt an, so sind in Fig. 8 die Winkel

AOB = 'ic BOC^Ia
demnach auch die Winkel im Dreieck ABC

*) Eigentlich wäre K fest anzunehmen, und die ganze Figur um E zu drehen; der Erfolg

ist aber, wie man sofort sieht, identisch mit der hier durchgeführten Annahme der relativen

Drehung um Ü, welche nur eine Vereinfachung der F'igur bewirkt.
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ACB r= c BAC= a CBA = 180° — {a + c) ^ b

und die Winkel

AEB = -[ BEC^rj. ^^C = 360° — (a + t) = ß

bekannt, und man hat, mit der aus der Figur ersichtlichen Bezeichnung der

y^inkel und Strecken
siny siny' . ni sin b

AE = t = jn -T-^ = n —.— und — = —.—
,

sin ß sin 7 n sin c

folglich

sin b .
sin c . .

smy -T—r = siny —.— . (a)
•^ sin '^ -^ sin

^i

Ferner ist als Summe der Winkel in den beiden Dreiecken AEB und AEC
j'+y+^ + ßH-T = 360°, (1)

daher, wenn 360° — (<^ + ß + 7).= d gesetzt wird

y+y' = d. (b)

Aus (a) und (b) erhält man
sin c siti ß

sin d —.—7
—

-.
—

sin b sin 7 , .

tangy = -. r—^ ,
\l)

^ -^ sin c sin ß
\ -\- cos d —.—

i
sin b sin 7

sodann wird

X = 180° — (ß -^y); 2 = 90° — b; OAE = x — z. (3)

Es ist ferner

t = ni -^-^ und r = _ . , daher / = 2 r -r—^ sin y (4)
sm ß 2 sin b sin ß

c sin A' = r sin {x — z)

e cos A = t — r cos {x — z) (5)

A = A' -h (x — z)

I\, = L,-A'.

wo r gleich 1 gesetzt werden kann. In den Formeln (1) bis (5) liegt die Lösung

der Aufgabe 1).

Um den wahren Mondort für eine andere Zeit T zu finden, hat man, wenn

die aus dem Mittelpunkte des Deferenten gesehene Winkelbewegung des Mondes

vom Apogäum als mittlere Anomalie, die vom Erdorte aus gesehene als

wahre Anomalie bezeichnet wird^):

Mittlere Anomalie ZOX = A -h \j^i
{T— T^)

EX sin OXE = e sinLOX
EX cos OXE = r + ecos LOX

Wahre AnomaHe LEX = LOX— OXE
Länge des Apogäums = ü^ + tt {T— T^
Wahre Länge des Mondes = [1 + LEX

Der Winkel OXE, gleich der Differenz der wahren und mittleren Anomalie,

hiess die Prosthaphärese. Die Rechnung kann durch Tafeln, welche die anoma-

listische Bewegung und die Bewegung des Apogäums für Jahre, Tage, Stunden

u. s. w. geben, ferner durch eine Tafel der Prosthaphäresen fast ganz umgangen

1) Dieselbe wird noch heute fälschlich nach dem im vorigen Jahrhundert lebenden franzö-

sischen Mathematiker Pothenot genannt. Ptolemäus hat sie, allerdings nicht auf dem hier

angeführten kurzen Wege, sogar mit sehr wesentlichen Complicationen gelöst.

2) Eigentlich sollte dieser Werth das Argument der Anomalie genannt werden, während

die Anomalie, die Abweichung vom mittleren Orte OXE ist; doch ist heute noch eine der

obigen analoge, wenn auch selbstverständlich nicht identische Bezeichnung üblich.
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werden. Die letztere Tafel wird dann so angeordnet, dass für eine Reihe von

Werthen von LOX, z. B. für jeden Grad (0°, 1^ 2°, 3°) der Werth von OXE
berechnet und eingetragen wird. Man nennt dann LOX das Argument der

Tafel, OXE den Tafelwert. Für die nicht in der Tafel enthaltenen Werthe des

Argumentes kann man den Tafelwerth durch Interpolation (s. d.) finden. Die

Gesammtheit aller für die Erleichterung der Berechnung des Mondortes nöthigen

Tafeln nennt man Mondtafeln, und in ähnlicher Weise führt die Gesammtheit

der zur Berechnung der Planetenörter nöthigen Tafeln den Namen der Planeten-

tafeln.

HiPPARCH schlug jedoch nicht den hier mitgetheilten Weg ein, da ihm die

analytische Methode (Rechnen init unbekannten Grössen wie mit bekannten)

nicht zu Gebote stand; wahrscheinlich nahm er seine Zuflucht zum indirekten

Verfahren, indem er den Ort der Erde so lange variirte, bis die Beobachtungen

möglichst gut dargestellt wurden. Er scheint aber die Annäherung nicht ge-

nügend weit getrieben zu haben, da seine Resultate der Berechnungen zweier

»verschiedener Finsternissgruppen ihm die Werthe 0'1047 und 0"0794 für ^ geben,

während die strenge Rechnung 0"0873 und 0-0870 liefert.

HiPPARCH scheint auch die Bestimmung der Entfernung des Mondes von

der Erde (in Erdhalbmessern) vielleicht nach der gleich (bei Ptolemäus) zu

erwähnenden Methode der Parallaxen vorgenommen zu haben. . Plutarch

(50— 125 n. Chr.) giebt für dieselbe 56 Erdhalbmesser, also einen recht guten

Werth, ohne indessen die Quelle mitzutheilen. Dagegen findet man bei ihm das

Verhältniss der Entfernungen von Sonne und Mond nach Aristarch zu 18

bis 20 angesetzt, woraus man schliessen könnte, dass Hipparch für dieses Ver-

hältniss einen besseren Werth noch nicht gefunden hatte.

Mit der Bestimmung der Grösse der Erde befasste sich nahe um dieselbe

Zeit PosiDONius (um 80 v. Chr.). Er fand, dass der Stern Canopus auf Rhodus

eben noch sichtbar war (den Horizont streifte), während er in Alexandrien eine

Höhe von -^-^ des ganzen Umkreises (also 7^°) erreichte. Die Entfernung wird

zu 3750 Stadien, nach anderen zu 5000 Stadien angegeben, woraus sich für den

Erdumfang 180000 bezw. 240000 Stadien ergiebt. Abgesehen von den Fehlern,

welche diesen Bestimmungen anhaften (indem Refraction, Abweichung der Orte

in Länge etc. nicht berücksichtigt werden) bleiben diese Resultate für uns schon

aus demselben Grunde werthlos, wie das von Eratosthenes erhaltene Resultat.

Planetentheorien sollen nach den Mittheilungen des Ptolemäus aus jener

Zeit, also speciell von Hipparch keine vorhanden sein, nur die Umlaufszeiten,

wie sie Ptolemäus in seinem Almagest angiebt, rühren nach ihm von Hipparch

her. Er giebt die folgenden Zahlen: Saturn vollführt in 59'^ 1'^ IS'O^' nach

57 Restitutionen der Anomalie i) 2 Umläufe + 1°43'; Jupiter in 70« SßO'^ 2-4^'

nach 65 Restitutionen der Anomahe 6 Umläufe —4° 50'; Mars in 79« 3^^ 5-2^'

nach 37 Restitutionen der AnomaHe 42 Umläufe -H 3° 20'; Venus in 7« 362^^ 16*8^^

nach 5 Restitutionen der Anomalie 8 Umläufe — 2° 15'; Mercur in 46« H O'S^'

nach 145 Restitutionen der Anomalie 46 Umläufe + 1 ° 0'.

Nach einigen Bemerkungen, welche Plinius der Aeltere (23—79 "• Chr.)

über die Theorie der Planeten in seiner Naturgeschichte macht, ist es jedoch

fraglich, ob dies in der That alles ist, was Hipparch für die Planetentheorie

leistete. Einige Mittheilungen deuten darauf hin, dass Plinius bereits mehr von

einer solchen Theorie wusste, als Ptolemäus seinem Vorgänger zuschreibt.

') 57 Retrogradationen ; die Jahre sind Sonnenjalire zu 365'2467 Tagen.
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Plinius spricht von Apsiden der Planeten, unterscheidet aber dabei ->Apsiden

der Kreise« und die »von ihren Centren aus genommenen Apsiden«. Die ersteren

sind für Saturn im Scorpion, für den Jupiter in der Jungfrau, für den Mars im

Löwen, für die Sonne in den ZwiUingen, für die Venus im Schützen, für den

Mercur im Steinbock, und zwar in der Mitte des Zeichens; die Letzteren fallen

nach Plinius für den Saturn in 20° Waage, für Jupiter in 15° Krebs, für den

Mars in 28° Steinbock, für die Sonne in 29° Widder, für die Venus in 17°

Fische, für den Mercur in 15° Jungfrau, für den Mond in 4° Stier. Auch über

die Bewegungen in Breite finden sich schon bei Plinius Mittheilungen; Venus

überschreitet den Thierkreis um 2°, und da der Thierkreis zu 12° (6'' nördHch,

6° südlich) angenommen wurde, so beträgt die grösste nördliche oder südliche

Breite 8°; ebenso nach Plinius für den Mond 6°, für den Mercur nördlich 5°,

südlich 3°; für Mars 2°, für Jupiter 3°, für Saturn 1°.

Was er unter den beiden Gattungen der Apsiden versteht, ist aus seiner

Darstellung nicht recht klar, jedenfalls hat er diese Kenntniss von anderen Vor-

gängern, deren Namen er jedoch nicht nennt i).

Ueberhaupt findet man bei den Römern nur sehr geringe astronomische

Kenntnisse. Erst unter Cicero (106—44 v. Chr.) scheint die Beschäftigung mit

den Wissenschaften begonnen zu haben. Cicero selbst beschränkt sich jedoch

auf die Mittheilung der Jahreslänge, der Umlaufszeiten der Planeten (genähert)

u. s. w. Eine Beschreibung des gestirnten Himmels (Aufzählung der Sternbilder)

findet sich in dem Astronomicon des Manilius (um 30 v. Chr.)

Die Länge des Jahres war bis dahin, trotzdem über dieselbe schon aus viel

früheren Zeiten ganz richtige Bestimmungen vorlagen, bei den Römern ganz unbe-

kannt, auch beschäftigte sich Niemand mit einer genauen Bestimmung desselben.

Daher kam es, dass im römischen Kalender die grösste Unordnung herrschte.

Als Julius Caesar mit der Würde des Pontifex viaximus und bald darauf mit der

Dictatur betraut war (um 50 v. Chr.), fiel der astronomische Frühlingsanfang (die

Tag- und Nachtgleichej auf ein Datum, welches etwa unserem 15. Juni entspricht.

Um dieser Unordnung ein Ende zu machen, beriefCaesar den alexandrinischen Astro-

nomen SosiGENES, welcher, gestützt auf die Annahme der Jahreslänge zu 365:^ Tagen,

den Kalender derart reformirte, dass das Kalenderjahr in Zukunft 365 Tage

haben und jedes vierte Jahr ein Schaltjahr mit 366 Tagen sein sollte. Als

Schalttag sollte der Tag vor dem 24. Februar (dem dies sextus ante Calendai

Martias) gelten. Er wurde als dies bissextus bezeichnet, wodurch sich die Be-

zeichnung annus bissextilis für das Schaltjahr erklärt (s. Chronologie). Um aber

auch den Kalender sofort in Ordnung zu bringen, decretirte Caesar, dass das

Jahr 708 der Stadt Rom um 80 Tage verlängert werde, so dass es 445 Tage

hatte. Dieses Jahr bezeichnet man auch als annus confusionis. Doch wurde

irrthümlicher Weise jetzt jedes dritte Jahr statt jedes vierten Jahres als Schalt-

jahr angenommen, welcher Fehler erst nach 36 Jahren entdeckt wurde, worauf

wieder 12 Jahre hindurch gar nicht eingeschaltet wurde. Erst vom Jahre 757

der Stadt Rom (um Christi Geburt) begann die regelmässige Schaltung gemäss

der Julianischen Kalenderreform.

•) Eine kürzlich auf Rhodos gefundene Inschrift, deren Entstehungszeit aus archäologischen

Gründen etwa 100 v. Chr. gesetzt werden kann, enthält für die Planeten vier verschiedene

mittlere Bewegungen. S. hierüber Dr. F. Freih. Hiller v. Gaertringen: Inscriptiones Grae-

cae insularum maris Aegaei I, No. 913, und Dr. N. Herz: Eine astronomische Inschrift aus

Rhodos, Sitzungsber. d. kais. Akad, d. W. in Wien, Bd. 103.
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Aus den Jahren 125— 150 n. Chr. ist uns ein Werk erhalten, welches viel-

leicht das ganze Wissen der Griechen, oder was damit identisch sein dürfte, das

Gesammtwissen jener Zeiten aus dem Gebiete der reinen Astronomie und der

astronomischen Geographie umfasst, die Ms^aX?) auvxa^i? oder Magna constructio,

oder wie das Werk später in der arabischen Uebersetzung genannt wurde, der

Almagest des Claudius Ptolemäus^). Mit Ausnahme der physischen Astronomie

sind in diesem Werke bereits alle Zweige der Astronomie vertreten. Indem

bezüglich desjenigen, was Ptolemäus über die Beobachtungsmethoden und

Instrumente jener Zeiten mittheilt (im 5. und 6. Buch des Almagest) auf die den

letzteren gewidmeten Artikel verwiesen werden muss, mag hier dasjenige er-

wähnt werden, was die sphärische Astronomie in Verbindung mit der geo-

graphischen Ortsbestimmung und die theoretische Astronomie betrifft.

Die sphärische Astronomie wird in den ersten beiden Büchern des Alma-

gest behandelt. Ptolemäus spricht hier von dem Anblick der Himmelskugel,

den auf derselben zu verzeichnenden Kreisen , der Eintheilung derselben nach

Zonen. Es werden die für das folgende nöthigen Rechnungsvorschriften ent-

wickelt, und eine Tafel der Sehnen gegeben, welche unsere Sinustafeln ersetzt,

da sin a ^= ^ c/wrd'2 a ist. Hieran schliessen sich die aus der Stellung der

Erde im Himmelsraume sich ergebenden täglichen und jährlichen Erscheinungen

für die verschiedenen Breiten und eine Anzahl von Tafeln, z. B. für die Länge

des längsten Tages u. s. w., welche zur geographischen Ortsbestimmung dienen

können.

Die Zeit einer Beobachtung wird entweder ohne eine nähere Angabe über

die Art der Ermittelung derselben angeführt, woraus man schliessen kann, dass

dieselbe an den damals üblichen Sand-, Wasser- oder Sonnenuhren bestimmt

wurde; oder aber sie wird aus dem Durchgange eines bekannten Sterns durch

den Meridian (durch die Mitte des Himmels) erhalten. Sei die Durchgangszeit

eines gewissen Sterns A an einem gewissen Tage des Jahres, z. B. (in unserem

Datum ausgedrückt) am i. Januar genau Mittag, so wird dieser Stern am
15. Januar eine Aequinoctialstunde vor Mittag, am i. Februar zwei, am 15. Februar

drei Aequinoctialstunden vor Mittag u. s. w. , nämlich nach je einem halben

Monat um eine Stunde früher durch den Meridian gehen. Es werden also für

diesen Stern A die Durchgangszeiten

Am I.Januar, i. Februar, i. März, i. April, i. Mai, i.Juni, i. Juli,

Mittlere Zeit 0^' = 24''' 22^' W' W' W' W' 12^'

Am I.August, i.Septemb., i.Octob., i.Novemb., i.Decemb., i.Januar^)

Mittlere Zeit 10^' 8^' 6^' 4^^ 2^' 0^'.

Geht nun ein anderer Stern Bz. B. 6^ Stunden später durch den Meridian

(diese Differenz der Durchgangszeiten ist natürlich für alle Jahreszeiten dieselbe,

da ja die Sterne am Himmel gegen einander unveränderlich stehen), so wird er

z. B. am 7. September um 7^-f-6|==13f Uhr durch den Meridian gehen;

findet man umgekehrt zur Zeit einer Beobachtung, z. B. am 22. März, dass ein

Stern C im Meridian steht, der etwa 5 Stunden früher durch den Meridian geht,

als der Stern A, so wird die Zeit der Beobachtung 18 J — 5=13^ Uhr sein,

d. h. die Beobachtung fand 1 ^ Aequinoctialstunden nach Mitternacht statt.

1) Weder Geburtsort noch Geburtsjahr, noch sonstige Lebensumstände dieses verdienst-

vollen Astronomen sind bekannt.

2) Eine solche Tafel ersetzt eine Tafel der »Sternzeit im mittleren Mittage«, s. Zeit und

Zeitbestimmung.
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Die geographische Breite eines Ortes wurde gleichzeitig mit der Schiefe

der Ekliptik s gefunden, indem man die Mittagshöhe der Sonne zur Zeit der

Sommer- und Wintersolstitien beobachtete. Sind die beiden Höhen h-^ und h^,

so ist, wenn cp die geographische Breite oder Polhöhe, demnach 90° — 9 die

Aequatorhöhe des Beobachters ist

/;j=(90° — 9) + s; ^2=(90°— 9) —

e

folglich E = \ {h, - h^)\ 9 = 90° - i (/^, + h^).

Die Höhen h^, h^ wurden an den grossen, mit Kreisen versehenen Instru-

menten , oder auch einfach mittels der Messung der Schattenlängen an einem

verticalen Stabe (Gnomon) erhalten. Um auch in jenen Fällen, wo selbst das

letztere einfache Hilfsmittel fehlte, die geographische Breite zu finden, giebt

Ptolemäüs eine Tafel für die Dauer des längsten Tages in verschiedenen Breiten.

Da nämlich der Tagebogen T eines Gestirns, dessen Deklination ist, bestimmt

ist durch cos\T=^ — tang^iango, so ist für den längsten Tag, für welchen die

nördliche DekHnation der Sonne gleich der Schiefe der Ekliptik e, also für die

Zeit des Ptolemäüs 23 ° 50' ist

tatig 9 = — coig zcos\T = -f- cotg e sin {^T — 90°),

und da
cotg 23° 50' = 2-26 und sin (^T— 90°) = ^ chord{T— 180°)

ist, so wird
tang ^ = — \cos\T^ %chord{T— 180°).

Zur Bestimmung der geographischen Länge schlägt Ptolemäüs die Beobachtung

der Mondfinsternisse vor, indem nämlich der Moment des Beginns oder der

Mitte derselben für alle Punkte der Erde derselbe ist, diesem Momente jedoch

an verschiedenen Punkten der Erde verschiedene Tageszeiten entsprechen werden.

Findet man z. B., dass die Mitte einer Mondfinsterniss an einem Punkte der

Erde eine Stunde vor Mitternacht, an einem anderen Punkte aber 2^ Stunden

vor Mitternacht beobachtet wurde, so liegt der zweite Ort 1^ Stunden oder

22^° westlich vom ersteren.

Der Beschreibung des gestirnten Himmels ist das 7. und 8. Buch des Alma-

gest gewidmet; es wird hier ein Catalog von 1022, auf 48 Sternbilder vertheilten

Sternen gegeben, und ihre Positionen nach Länge und Breite angeführt. Aus

den Vergleichungen seiner eigenen Beobachtungen mit denjenigen von Hipparch

findet Ptolemäüs, übereinstimmend mit seinem Vorgänger, die Präcession in

Länge rund 1 ° in 100 Jahren.

Wenn wir von einer theoretischen Astronomie bei Ptolemäüs sprechen, so

dürfen wir dabei nicht an eine solche in unserem heutigen Sinne, etwa an eine

Ableitung der sämmtlichen Bewegungen der Himmelskörper aus einem einheit-

lichen Gesetze denken. Bei Ptolemäüs ist dieselbe eigentlich eine »geometrische«

Astronomie, eine Zerfäilung der sehr complicirten Bewegungen der Wandelsterne

in einfache, epicyklische, wobei er die Arbeiten Hipparch's als Muster nehmend,

dessen Theorien erweitert und vervollkommnet. Ptolemäüs beweist zunächst

die Identität der schon von Hipparch als gleichwerthig erkannten Annahmen

des excentrischen Kreises und des Epicykels. Sei E (Fig. 9) die Erde, LBX
der Deferent, PQ der Epicykel, dessen Mittelpunkt in B ist, so dass seit dem

Apogäum die Bewegung desselben LB, die Bewegung des Gestirns im Epicykel

PQ ist, derart, dass PBQ = LEB ist. Macht man auf EL die Strecke EC
gleich dem Epicykelhalbmesser BP und verbindet C mit Q, so ist wegen

<PBQ = <^LEB auch QB gleich und parallel CE, folglich EB gleich und

parallel QC, d. h. der Ort des Gestirns Q ist jederzeit von dem um EC=--BP

Valentiner, Astronomie. I. 3
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(A. 9

)

von E entfernten Punkte C gleich weit entfernt, und die Gerade CQ bewegt sich

um C mit derselben Geschwindigkeit, wie EB um E, d. h. die Bewegung von Q
nm die Erde E erfolgt in dem mit dem Halbmesser EB um den Mittelpunkt C

beschriebenen Kreis. Dies gilt aber zu-

nächst nur, wenn die Geschwindigkeit im

Epicykel gleich derjenigen des Epicykel-

mittelpunktes im Deferenten ist. Sind

aber diese Geschwindigkeiten nicht gleich,

so erfolgt die Bewegung des Gestirns doch

so wie in einem excentrischen Kreise,

dessen Apsiden aber gleichmässig rotiren,

und zwar in derselben Richtung wie der

Epicykelmittelpunkt, wenn die Geschwin-

digkeit im Epicykel kleiner ist, wie die-

jenige des Epicykelmittelpunktes im De-

ferenten. Sei in derselben Zeit, in welcher

der Epicykelmittelpunkt von der Rich-

tung des Apogäums EL nach B ge-

kommen ist, die Bewegung des Gestirns

im Epicykel FB{Q) < LEB, zieht man
parallel zu B{Q) die Gerade E{L) und

macht {C)E =^ BQ, so ist der Ort Q
derselbe, als wenn das Gestirn sich in

dem um (C) beschriebenen Kreise {L){Q) um den Winkel {L){C){Q) = {L)EB
= FB{Q) bewegt hätte; inzwischen ist die Richtung des Apogäums EC von

EL nach E{L) gekommen und die Drehung ist

LE (Z) = LEB — (Z) EB = LEB — EB{Q) = [iJ — ix^/ = izt

Doch gilt dieses nur für

die bei der Sonne und dem
Monde angenommene Bewe-

gungsrichtung (erster Fall,

pag. 2i), während für die

übrigen Wandelsterne der ex-

centrische Kreis für sich nicht

verwendbar ist, da in diesem

eine zeitweise retrograde Bewe-

gung nicht auftreten kann.

Für die Sonnentheorie

hatte Ptolemäus zu den Hip-

PARCH'schen Resultaten nichts

wesentlich Neues hinzuzufügen.

Er nimmt die Jahreslänge zu

o65'2466 Tagen an, ferner für

die von ihm gewählte Epoche

des 1. Thot des Jahres 1 Nabo-

nassar = — 746 Februar 26,

Länge des Apogäums 65° 30';

mittlere Länge der Sonne gleich 330° 45'; Excentricität =0*0414.

Die Elemente der Mondbahn bestimmt Ptolemäus sowohl unter der Annahme
des excentrischen Kreises, als unter derjenigen des Epicykels, er zieht jedoch

(A. 10.)
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in der Folge die Letztere vor und verwendet dann einen excentrischen Defcrenten

zur Erklärung einer anderen Ungleichheit. Sei also für eine gewisse Zeit O (Fig. 10)

der Ort des Mittelpunktes des Epicykels in dem um die Erde beschriebenen De-

fcrenten 00\ A der Ort des Mondes im Epicykel, so ist O der mittlere, A der

wahre Ort des Mondes, und der Winkel OEA ^= wahrer Ort — mittlerer Ort; LOA
gezählt in der Richtung des Pfeiles ist gleich jx^ /, wenn / die seit dem Momente
des Durchgangs durch das Apogäum L verflossene Zeit ist. Für eine andere

Zeit t' wird O' der mittlere, B' der wahre Ort, O'EB' = wahrer — mittlerer

Ort, L' O' B' ^= \t.^t'. Schiebt man den ganzen Epicykel L' O' B^ zurück, bis

er auf den ersten LOA fällt, so kommt L' nach L, B' nach B, und jetzt ist

AOB= !J.i(/'
— t) die anomalistische Bewegung in der Zwischenzeit. Ferner

ist OEB = O'EB', folglich BEA = (wahrer — mittlerer Ort)2 — (wahrer —
mittlerer Ort)^ = wahre siderische Bewegung in der Zwischenzeit — mittlere

siderische Bewegung in der Zwischenzeit, ein aus den Beobachtungen und der

bekannten mittleren siderischen Bewegung leicht zu bestimmender Winkel.

Um nun die Elemente der Mondbahn aus drei wahren Mondorten (Finster-

nissen) zu finden, kann man sich mit Rücksicht auf das eben Gesagte die drei

Epicykeln auf einen Punkt des Deferenten zusammengeschoben denken. Ohne
die Lage von L zu kennen, kann man die relative Lage der drei Mondorte im

Epicykel ermitteln, denn es müssen die Längen AOB, BOC gleich den anoma-

listischen Bewegungen in den Zwischenzeiten sein, und zur Bestimmung der

Lage von E sind die Winkel AEB, BEC bekannt. Nach Ptolemäus wird dann

die Rechnung folgendermaassen geführt:

Ist D der zweite Durchschnittspunkt der Geraden EB mit dem Epicykel

und ED = a, so ist

<EAD = BDA — DEA = \BOA — DEA
^ECD = BDC— DEC = \BOC— DEC

sin DEA ^^ sin DECDA = a . ., „ ^ ^ ftt^t-jt", DC=a
sin{^BOA — DEA) ' ^ ^ — '"

sin {^B O C — DEC)
<ADC=^AOC

AC^ = AD'^ -h DC — 2AD' DC-cos^AOC
AO == CO — BO = DO = ^AC:sin^AOC

sin\COD =^ \DC\DO
DB= "lODsin^CBOC— COD)

Nunmehr sagt Ptolemäus: Wenn DB = 2A0 gefunden wird, so fällt O in

BE hinein und es ist AO : OE = AO : DE + AO; wenn aber BD < 2A0
ist, so muss man aus der Grösse von BD diejenige von OE bestimmen; es ist

OE'^ = BE- DE + OD^
. rr^r. OD COS IDOB

sin LEB = y^-p;OE
LEB + (90° — \DOB) = LOB,

wodurch die Differenz des wahren und mittleren Ortes LEB, also, da der wahre

Ort aus der Beobachtung bekannt ist, auch der mittlere Ort, und die Anomalie

LOB für eine der Beobachtungszeiten bekannt wird. Uebertragen auf die von

Ptolemäus gewählte Epoche (1. Thot des Jahres 1 Nabonassar) wird

Mittlere Länge der Mondes Z^ = 41° 22',

Anomalie (vom Apogäum des Epicykels) A^ = 268° 49',

Länge des aufsteigenden Knotens ß = 317° 7'.

OB
^^=0087.

3*
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Mit diesem Werthe von OB \ OE ergiebt sich die grösste Abweichung des

wahren Ortes vom mittleren, die grösste Prosthaphärese = 5° und die Beob-

achtungen der Finsternisse werden ziemlich gut dargestellt. Allein schon Hipparch

fand, dass Messungen von Distanzen ausserhalb der Syzygien mit der Berechnung

nach diesen Elementen nicht stimmten, und Ptolemäus fand auch das Gesetz

der Abweichungen. Er fand die grössten Abweichungen in den Quadraturen,

wenn ausserdem der Mond im mittleren Theile seiner Bewegung im Epicykel ist

(Anomalie 90° oder 270°), während in jenen Quadraturen, wo der Mond im

Apogäum oder Perigäum des Epicykels ist, sich keine Abweichung ergab. In der

That hat man für den Unterschied zwischen wahrer und mittlerer Länge des

Mondes den Ausdruck i)

Z> = 6-3°.f/;z^ + l-3°^2>/(2^ — ^),

wobei A die Anomalie des Mondes, E die Entfernung desselben von der Sonne

bedeutet. In den Syzygien ist ^ ^ 0° oder 180°, daher diese Differenz

Ds=b°sinA, welcher Werth sich aus den Beobachtungen der Finsternisse

(ekliptische Syzygien) fand; für die Quadraturen ist E = 90° oder 270°, daher

Z>^ = 7'Q° sin A = 5^ sm A -{- 2'6" sin A. Die in den Quadraturen auftretende

Abweichung von der einfachen epicyklischen Theorie d = 2'6° sin A verschwindet

aber auch, wenn der Mond die Anomalie 0° oder 180° hat, und ist am grössten,

wenn die Anomalie A = 90° oder 270° ist. Um nun dem Umstände Rechnung

zu tragen, dass die grösste Abweichung des Mondes von seinem mittleren Ort

in den Syzygien 5°, in den Quadraturen aber 7 '6° beträgt, nimmt Ptolemäus an, dass

der Epicykel in den Quadraturen der Erde näher ist, als in den Syzygien, dem-

zufolge die Entfernung des Epicykelmittelpunktes von der Erde variirt, so aber,

dass schon nach einem halben synodischen Umlaufe die Entfernung desselben

von der Erde dieselbe wird. Er nimmt an, dass der Deferent excentrisch ist

und die Excentricitätslinie sich so dreht, dass das Apogäum des Deferenten zur

Zeit der Syzygien nach dem mittleren Orte des Mondes gerichtet ist. Die Be-

wegung des Mondes erfolgt dann, indem nunmehr auch die Neigung der Mond-
bahn berücksichtigt wird, nach Ptolemäus in folgender Weise. Die um 5°

gegen die Ekliptik geneigte Mondbahn dreht sich täglich um den Betrag

^2 — (x = ü> = 190'687" zurück; das Apogäum des Deferenten, gezählt vom
momentanen Knoten, geht täglich um den Betrag: doppelte Entfernung von Sonne

und Mond — Bewegung in Breite zurück. Ist die mittlere tägliche Bewegung
der Sonne in Länge, so ist die Aendeiung der Entfernung von Sonne und Mond
(VVinkelabstand am Himmel) £ ^= [>.

— 0, daher das Zurückweichen des Apogäums
des Deferenten gleich 2E — \}.^. Die Bewegung des Mittelpunktes des Epicykels,

gezählt vom momentanen Apogäum des Deferenten ist gleich 2E, folglich ist die

tägliche siderische Bewegung desselben

2E — [(^E — [X2) -H o)] = [Xg — CO =
fj.,

wie es sein soll.

Zur Bestimmung der Grösse der zweiten Ungleichheit wurden die Ent-

fernungen des Mondes von der Sonne gemessen, wenn dieselben nahe 90° und

die Bewegung des Mondes sehr nahe gleich seiner mittleren war; denn da in

diesem Falle der Mond sich gegen die Erde hin bewegen muss, damit die Be-

wegung des Mondes gleich derjenigen des Epicykelmittelpunktes wird, so muss

sich der Mond in der von der Erde an den Epicykel gezogenen Tangente be-

') In demselben ist der erste Teil die Mittelpunktsgleichung, der zweite Teil die Evection.
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finden. Ist nun R der Halbmesser des Deferenten, r derjenige des Epicykels und

p die Excentricität des Deferenten, so wird für die Quadraturen die Entfernung

des Epicykelmittelpunktes von der Erde i? — p, für die Syzygien R -\- ^ sein;

sind die zugehörigen beobachteten grössten Differenzen zwischen dem wahren

und mittleren Orte a = ll° und b ^ 5°, so wird (vergl. Fig. 12)

p tang\(a-
r = {R~^)sina = {R + ^)smb- '^ = J^^^^V^,

b)

b)

Ptolemäus findet für i?= 1, p =
0-210, r = 0-105.

Endlich nimmt Ptolemäus an, dass

man als die Richtung des instantanen

Apogäums nicht die Richtung £CZ
(Fig. 11) anzusehen habe, sondern dass

als Apogäum, von welchem aus die

Anomalien zu rechnen sind, ein Punkt

J/ des Epicykels gilt, welcher von einem

Punkt JV aus gesehen wird, für den

£JV= EO ist.

Zur Ermittelung des wahren Ortes

des Mondes t Tage nach der Epoche

hat man daher zu rechnen: (A.n.)

Mittlere Länge des Mondes L ^= L^ -^ fJiA

Anomalie des Mondes A ^= A^ -^ [Xj/,

Länge des aufsteigenden Knotens Q = ö^ — lat.

Mittlere Länge des Mondes — mittlere Länge der Sonne = E.

p sin 2EEC= ^c(?s2E -hVl — p^sm^ ^E; tangMCL = EC -h pcos2E'

wodurch der Ort des anzunehmenden Apogäums Af besimmt wird. Weiter wird

LCP= MCF+ MCL = A -h MCL

ian^CEF = r sin LC

P

CE -\- rcosLCP'

Wahre Länge des Mondes = mittlere Länge des Mondes + CEP.
Für die Darstellung der Bewegung der Planeten wählt Ptolemäus, um alle

auftretenden Ungleichheiten erklären zu können, die Bewegung des Epicykels

längs eines excentrischen Deterenten (s. pag. 22). In E (Fig. 5) befindet sich

die Erde, O ist der Mittelpunkt des Deferenten, die Bewegung des Epicykelmittel-

punktes C in diesem erfolgt so, dass die von einem Punkte O^ aus gesehenen

Winkel T O^C proportional der Zeit wachsen, d. h. es ist O^ der »Mittelpunkt

der gleichmässigen Bewegung«, wobei die Lage von öj dadurch bestimmt ist,

dass O-^^O = OE ist, d. h. der Mittelpunkt des Deferenten theilt die Entfernung

des Mittelpunktes der gleichmässigen Bewegung von der Erde in zwei gleiche

Theile (während beim Monde der Abstand des Deferentenmittelpunktes vom
Punkte N in Fig. 11 durch den Erdort in zwei gleiche Theile getheilt wird).

Der Planet bewegt sich im Epicykel in dem Sinne IL.^L' P, so dass er (zur

Zeit der Opposition) in der Erdnähe p retrograd wird. Die Ursache, aus welcher

Ptolemäus die gleichförmige Bewegung des Epicykelmittelpunktes im Deferenten

(das Wachsen der Winkel T ö 6" proportional der Zeit) aufgab und sich zur
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Einführung des Punktes O^ des Mittelpunktes der gleichmässigen Bewegung^)

veranlasst sah, wird aus folgendem klar:

Befindet sich zu einer gewissen Zeit der Epicykelmittelpunkt in C, der

Planet in J^, so ist die wahre Länge des Gestirnes T£jP; es ist aber

T£P=T£C' + CEP=^^O^C — O^CE+ C EP.

Wenn O ^ der Mittelpunkt der gleichmässigen Bewegung ist, so wird T'O^C
die mittlere Länge sein, und der Unterschied

Wahre Länge — Mittlere Länge = CEF— O^C'E
setzt sich aus zwei Theilen zusammen, von denen der eine, CEP durch das

Verhältniss der Halbmesser von Epicykel und Deferenten und von der Grösse

der Excentricität OE abhängt, der andere O^C'E aber von der Entfernung O^E.

Unter der Voraussetzung nun, dass O^ mit O zusammenfällt, fand Ptolemäus

den Winkel O ^C E immer zu klein, und aus den Beobachtungen selbst leitete

er die obige Annahme über die Lage des Punktes O^ ab.

Der Ort eines Planeten lässt sich voraus berechnen, wenn die mittlere Länge

desselben Lq für eine gewisse Epoche und die mittlere tägliche siderische Be-

wegung (ji, ferner die Anomalie y^Q= (C)C^ (Abstand vom instantanen mittleren

Apogäum : Richtung O^ C) für die Epoche nebst der mitderen täglichen Bewegung
der Anomalie [x^, und die Länge des Apogäums des Deferenten T^C= 11 be-

kaiuit ist, und wenn endlich der Halbmesser P des Deferenten, derjenige r des

Epicykels und die Excentricität O-^E = 2e, also 0^0 = OE = e bekannt sind.

Man hat dann für / Tage nach der Epoche:

Mittlere Länge TO^C = L = Z^ -{- ixf

Anomalie {C)C'P = A = A^ -h [i-i^ (1)

CO^C ==M=Z — U^).

Nennt man die Winkel C'EP = x und CEC = v ferner den Abstand des

Epicykelmittelpunktes von der Erde EC = p, so ist

6>i C = -|/i?2 _ ^2 sin^M— ecosM (2)

p sin V = 0-yC sinM
^cosv = O^C ccsM-^2e ^^^

r sin (A-hM— v)
tang X =

p -\- r cos (A -+- M— v) ,^.

Wahre Länge = Z — {M — v) ~\- x

Zur Bestimmung der für diese Rechnung nöthigen oben genannten Con-

stanten, welche man analog unserer heutigen Ausdrucksweise »Elemente des

Planeten« nennen kann, wählt Ptolemäus für einen der oberen Planeten Saturn,

Jupiter und Mars die Beobachtungen dreier Oppositionen. Nennt man die drei

Lagen der Epicykelmittelpunkte A\ B\ C, so werden die Entfernungen OA',

O B\ OC gleich sein, nicht aber die Strecken O^Ä , 0^B\ O^C; Ptolemäus

reducirt daher zur Berechnung die Epicykelmittelpunkte auf den um O^ be-

schriebenen Kreis ^), welcher von den drei Linien O^A', O^B', O^C in den

Punkten {A) (B) (C) getroffen weiden möge. In diesem Kreise sind die Bögen

(A){B), {B){C) der Zeit proportional (als die zu den Winkeln {A)0^{B), {B)0^{C\

*) Ptolemäus misst die Winkel als Längen auf einem um ö, besclniebenen Kreise (B)(C),

dem »Kreise der gleichmässigen Bewegung«, der später den Namen »Aequant« erhielt, daher

die spätere Bezeichnung für 0^ als pttnäuin aequantis.

2) 11 = IJ^ _|_ Präcession.

'^) Den bereits erwähnten Aequanten : in Fig. 5 ist nur der eine Epicykel um C gezeichnet;

dass die Richtungen E A\ EA, OA', OA, O^A hier zusammenfallen ist natürlich belanglos.
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geliörigen Bögen) und können mit der bekannten mittleren Bewegung berechnet

werden; die Winkel am Erdorte {Ä)E{B), {B)E{C) unterscheiden sich von den
wahren Bewegungen ÄEB\ B'EC (der Planet wird ja in der Richtung Ep
in C gesehen) um die sehr kleinen Winkel {A)EÄ, {B)EB', {C)EC. Ver-

nachlässigt man diese in erster Linie und setzt die Winkel {Ä)E{B), (B)E(C)
gleich den aus den Beobachtungen zu entnehmenden wahren Beweguno-en, so

kann man in Fig. S ABC als den Aequanten, O als dessen Mittelpunkt und £ als

den Erdort ansehen und erhält nach pag. 29 einen genäherten Werth der

Grösse und der Riclitung von O^E ^= 2e (Fig. 5). Rechnet man nun hiermit

nach den Formeln (2) und (3) den Winkel v, ferner wie z. B. aus dem Dreieck

EO^{C) ersichtlich ist

(C)E sin {C)EO^ = R sin M\
{C)E coi{C)EO^= E cosM+ ^e

für alle Beobachtungen, so erhält man den Winkel {C)EC = {C)EO v,

und wenn die wahren Bewegungen um diese Beträge corrigirt werden, so erhält

man dann die richtigen Werthe der Winkel {Ä)E{B), {B)E{C), mit denen die

Rechnung wiederholt werden kann. Ergeben sich nun von den früheren sehr

verschiedene Werthe für O ^E und den Winkel O^E{C), so müsste man auch
die Berechnung des Winkels {C)EC' wiederholen. Diesen Vorgano-, der auch
bei anderen Fällen in der astronomischen Praxis auftritt, nennt man die »Rechnung
durch successive Näherungen«. Den ersten genäherten Werth von 2^ und v
erhält man hier durch die Annahme {A)E{B), {B)E{C) gleich den wahren Be-
wegungen; mit dieser »ersten Näherung« wird man die Werthe der Winkel
{Ä)E{B), {B)E{C) verbessern und erhält mit dieser zweiten Annahme die

»zweite Näherung« u. s. w.

Die Durchführbarkeit dieses Vorganges ist jedoch an eine Bedinguno- Ge-

bunden. Mit der Grösse 2^ wächst auch die Grösse des Winkels O CE und
die des Winkels (C)^C'; aber man sieht, dass einer ziemlich grossen Aenderung
von le eine nahe proportionale Veränderung von O^C E, aber nur eine sehr

kleine Aenderung von (6)^6' entspricht^). Dieses hängt damit zusammen, dass

sin {C)EC\ sin O^CE={C)C\ {C)E

ist, und dass daher auch die Aenderungen von (C)EC gegenüber O C

E

nur sehr klein werden. Der in der ersten oder doch wenigstens zweiten

Näherung für 2^ erhaltene Werth von O^E wird daher schon ausreichend sein

zu einer genügend richtigen Bestimmung von {C)EC'. Würde sich aber z. B.
ergeben haben, dass sich {C)EC' ebenso stark ändert wie O^C E, d. h. würde
jede Aenderung von O^CE eine ebenso grosse Aenderung von {C)EC
bewirken und umgekehrt, so würde man nie zu einem richtigen Werth von
{C)EC und daher ebensowenig zu einem richtigen Werth von O E kommen.
In dem ersten, bei dem vorliegenden Beispiel stattfindenden Falle, sagt man, die

Berechnung ist »convergent« , da man sich durch die aufeinander folo-enden

Näherungen den wahren Werthen nähert; man sagt, sie ist um so rascher con-

vergent, je rascher man den wahren Werth erreicht, und bei allen astro-

nomischen Rechnungen, welche durch Näherungen geführt werden müssen, und
deren wir in der Folge mehreren begegnen werden, muss man auf eine mög-
lichst rasche Convergenz bedacht sein. Wenn man sich bei einer Aufgabe durch
aufeinander folgende Näherungen der Wahrheit nicht nähern könnte, so sagt

man, die Entwickelungen sind »divergent«.

') Dasselbe gilt natürlich auch von den beiden anderen Orten.
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Zur Bestimmung des Werthes von r kann man eine Beobachtung P (Fig. 5)

ausserhalb der Opposition wählen, für welche die wahre Länge yEF aus der

Beobachtung und die mittlere Länge TO^C mittels der täglichen, siderischen

Bewegung bekannt sind. Man rechnet dann die Formeln (1), (2), (3) und be-

stimmt aus den Gleichungen (4) den Werth von r. Ptolemäus fand für

die mittlere tägliche ^
Saturn

siderische Bewegung
|

^

die mittlere Bewegung
^ , ,,

in Anomalie |
I^i

Excentricität . . . . <? = 0'114

Halbmesser d.Epicykels r = 0*109

Länge des Apogäums \ .ao..,^
des Deferenten /^'o=l4 18 tri

Mittlere Länge . . . Zo=26°43';g
Anomalie . . . . Aq = 34° 2'

Jupiter

4' 5d"-24

Mars
31'26"-615

73 54' 9"05 27'41"-672

0092
0-192

2° 9' UV

4°41':^

146° 4'

0-200 \ Halbmesser des

0-658 / Deferenten = 1

Epoche: 1 Thot

des Jahres

1 Nabonasser

16^
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nimmt jedoch auf diese Abweichungen bei der Venus nur insofern Rücksicht,

als er für die Bestimmung des Apogäums des Deferenten immer zwei entgegen-

gesetzt liegende Digressionen wählt; also, wenn für die mittlere Sonne in C
eine westliche Digression beobachtet wurde, für die Stellung der Sonne in C
die östliche Digression verwendet wird. Aus den zu diesen gehörigen beob-

achteten Sonnenorten {EC, EC) findet sich nun die Richtung des Apogäums;

aus Beobachtungen von grössten Digressionen, welche zu jenen Zeiten angestellt

wurden, wo der mittlere Ort der Sonne (des Planeten) mit dem Orte des Peri-

gäums und Apogäums des Deferenten zusammenfiel, erhält man die Excentrici-

tät e und den Halbmesser des Epicykels r\ denn man hat (Fig. 12), wenn

AEI= a die grösste Digression im Apogäum, BEIII =^ b diejenige im Peri-

gäum ist

r ^= {R + e) sin a ^=^ {R — e) sin b

und daher
^ fang ^{b — a) ^

tang \{b -\- a)

Zur Bestimmung der mittleren Anomalie für eine gewisse Zeit wird wieder

eine Beobachtung ausserhalb der Digression verwendet.

Für Venus findet überdies Ptolemäus den Mittelpunkt D der gleichmässigen

Bewegung so gelegen, dass OD = OE ist; die Elemente der Venus sind nach

Ptolemäus

Ix= 59'8"-287 |Xi= 36'59"-431

2^= 0-042 r= 0-720 im R = \

no=16°10' Stier, Zo= 0°45' Fische, Aq=1\°1' für die gleiche Epoche wie oben.

Für den Mercur wird dieselbe Methode zur Bestimmung der Lage der

Apsidenlinie und der Grösse der Excentricität und des Epicykelhalbmessers ange-

Richtung der Apsidenlinie und die Excentricität nicht rein gegeben werden. Wenn jedoch die

Planetenbahn viel stärker excentrisch ist, wie beim Mercur, so werden die Verhältnisse wesentlich

andere. Sei dann S die

Sonne, EE' stelle die ellip-

tische Planetenbahn vor und

AB CD sei die als kreis-

förmig angenommene Erd-

bahn. Ist die Erde in A,

so wird die grösste Di-

gression ß; ist die Erde

in B, so wird die grösste

Digression a nicht immer

ein Maximum, denn man

sieht, dass auch grössere

Digressionen £ auf der einen

Seite mit kleineren cp auf

der anderen Seite auftreten

können, und dass nicht

immer a>|^(£-|-cp) sein

muss. In der Richtung AB
aber werden die östliche und

westliche Digression von der

wahren Sonne gleich sein

und in gleichen Winkelab-
(A. 13.)

ständen von AB^ in C und

C ' werden wechselweise die östlichen und westlichen Digressionen (y oder 0) einander gleiche
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wandt. Ptolemäus findet das Apogäum in 10° Waage, ferner folgt für OA (Fig. 14)

= 1, 0^=0-095, ^7^= 0-357. Wäre wie bei Venus der Punkt 6> fest, so

könnte die Summe der östlichen und westlichen grössten Digressionen für den-

selben Ort der Sonne nicht grösser als die doppelte grösste Digression im
Widder (46° 30') und nicht kleiner als die doppelte grösste Digression in der

Waage (38° 6') sein. Ptolemäus fand aber für den mittleren Ort der Sonne in 10°

•Zwillinge und 10° Wassermann die Summe der grössten östlichen und westlichen

Digressionen gleich

47° 45'. Dies deutet

darauf hin, dass in

dieser Stellung der

Sonne der Mittel-

punkt des Epicykels

der Erde näher ist,

und Ptolemäus

nimmt, um diese

Ungleichheit zu er-

klären, an, dass sich

der Mittelpunkt O
des Deferenten be-

wegt ; dass erimmer

auf der entgegen-

gesetzten Seite von

der Apsidenlinie C
ist, wie der Epicy-

kelmittelpunkt B,

daher stets der

Erde etwas ge-

nähert wird; dass

aber O' in die Linie

AC fällt, wenn der

Epicykelmittel-

punkt in A oder C
ist. Wird daher eine

kreisförmige Bewe-

gungangenommen,

durch welche ja alle

Ungleichheiten er-

klärt werden sollten, so muss die Umlaufszeit von Ö' gleich einem Jahre, der

Drehungssinn der entgegengesetzte sein. Sei daher zu einer gewissen Zeit der

Ort der mittleren Sonne A, so jist der Mittelpunkt des Deferenten m O^'; sei

Aq die Anomalie des Mercur zu dieser Zeit. Nach der Zeit / ist AO O' = \).t

und O' der Mittelpunkt des Deferenten K] wenn ferner D der Mittelpunkt der

gleichmässigen Bewegung (dessen Lage Ptolemäus hier aus den Beobachtungen

anders, der Erde näher, wie bei den übrigen Planeten fand), so ist auch

ABB = \},t, B der Mittelpunkt des Epicykels, 11 das momentane Apogäum und

die Anomalie ÜBF= A^ +(Xi^. Der Punkt O bedeutet daher jetzt nicht den

Mittelpunkt des Deferenten, da aber 0,0^' = 00^' ist, so ist, wenn 00' = ^

gesetzt wird, nunmehr e = 0-095 r = 0-357 für i? H- p = 1. Für p und den

Abstand des Mittelpunktes der gleichmässigen Bewegung von der Erde

(A. 14.)
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DE findet Ptolemaus je \e. Die Mercurselemente werden daher zusammen-

^^^^^ '

|x = 59'8"-287 [JL^ =3° 6' 24"-117

für den Halbmesser des Deferenten i? = 1

^ = 0-099, r = 0-375, ^ = \e DE=\e
Üq = 1 ° 10' Waage, Lq = ()° 45' Fische, ^0 = 21 ° 55'

für obige Epoche. Für die Berechnung eines Mercurortes / Tage nach der

Epoche hat man:

AOO' = ADB = ]>J=M\ ADO' = \M\ DO' = ecos^M;

daher ftir 0'B=1

ferner

und da

so ist

O'B sin O'BD = OD sin ^M

sin O'BD = e eos \Msin \M
^ sin{\M+O^BD)

±>1J = ; ^-^^sm^M
e

BEcos V — BD cosM+ -^

BE sin V =^ BD sin M\

PB
sin BEB = -^-^ sin (EBB— BEB)

LBB= A -+- LBÜ = A + M —V,

(1)

(2)

„ ^ _ r sin (A-\-M— v)
taug BEP= -j^^ ^

—

^—, ^—r

.

(3)^ BE + rcos{A-\- M—v) ^ -^

Die Bestimmung der Retrogradationszeit und der Grösse des retrograden

Bogens kann mittels der Regel des Apollonius leicht vorgenommen werden.

Es ist (Fig. 5)

\FG\ 0G = ixrfxi.

Nun ist

LO = R + r, MO = R — r

B^—r^=LO'MO=FO-GO=GO{GO-rEG)=GO^[l-h ^\=G0^(l+2^\;
folglich

OG = y{B^ — r^):(l-i-2 ^y, EG = 20G

rnT7 ^ FG^ OG ^
cos GGF= — = •

-^—

2 r r |Xj^

Sin LGF ^=

woraus folgt

rsinCGF r sin GGF
taug COF= ÖG~+jFG ^ ~ÖG [T '

M-i

(1)

tang COF ^ -=^=y r^ - (^Ji^)'i?2

Die Anomalie, in welcher der Planet stationär wird, folgt aus

(2)

A^ = MCG = GGF— COF
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die Zeit, welche der Planet braucht, um diesen Bogen zurückzulegen ist Aq'.ij.^,

also die Zeit zwischen zwei Stationen, d. h. die Zeit der Retrogradation

CG^-COF
^3jT=. 2

I^-i

Hätte sich der Epicykelmittelpunkt C nicht bewegt, so entspräche der Be-

wegung des Planeten auch auf dem Bogen G^G der Gesichtswinkel G^OG
^=^'iCOF\ in der Zwischenzeit rückte aber der Epicykelmittelpunkt um

C.EC= -^G,CG = 2 — Ar,

vor; daher ist die Grösse des retrograden Bogens

B = 2COir—2^A. = 2 \cOf(i -^.^) — ^CGf\ (4)

Natürlich gilt dies nur für die mittlere Entfernung CO =R', für eine andere

Entfernung p wird in den Formeln (1) (2) (3) (4) statt der wahren Bewegung p.

des Epicykelmittelpunktes dessen scheinbare \i

R
[jL ZU substituiren sein, und

natürlich p an Stelle von R. Man hat daher an Stelle von R überall zu setzen

für das Apogäum für die mittlere Entfernung für das Perigäum

p = i? + ^ p = 7? p=i? — ^

R . .
R

PtolemÄus findet:

P- M- R —
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wendig folgen musste, dass die Knotenlinie sich mit dreht. Das einfachste wäre

nun gewesen, eine Zurückdrehung der Knotenlinie anzunehmen, statt dessen

nimmt Ptolemäus an, dass sich der Durchmesser a' b' in einem kleinen, auf der

Ebene des De« »

ferenten senk-

recht stehenden

Kreise dreht,

dessen Mittel-

punkt bei b ist. ^.^^ Y^ 1 Tn,

In /ist der

Punkt b ober-

halb des De-

ferenten, gegen

// hin wird er

sich dem De
ferenten nähern,

in // fällt b in

den Deferenten

hinein. Nun

setzt sich die

Bewegung im

selben Sinne

fort: gegen ///

hin wird b unter

den Deferenten

herabsinken,

über /// hinaus

sich demselben

wieder nähern

und nach dem
Durchgange

durch den-

selben in IV
gegen / hin

wieder steigen.

(A. 15.)

Die Periode der Bewegung in diesem kleinen Kreise ist also

gleich der Umlaufszeit des Epicykels im Deferenten. Um jedoch durch diese

Bewegung im Kreise keine Verschiebung in Länge zu bewirken, bemerkt Ptole-

mäus, dass die Kreise ihre Mittelpunkte entsprechend verschoben haben. Für

den Durchmesser ^^ nimmt Ptolemäus an, dass er immer parallel zur Ekliptik bleibt

Die Lage der Knoten der Deferentenebene wird dadurch bestimmt, dass die

nördlichsten Punkte des Deferenten (welche ja von den Knoten um 90° ab-

stehen) für Saturn und Jupiter im Anfang der Waage, für Mars zu Ende des

Krebses liegen.

Die Neigung i des Epicykels gegen den Deferenten findet Ptolemäus jedoch

von / verschieden; für Saturn ist /= 2^° i = 41^°; für Jupiter /= L]°, / = 2^°;

für Mars 7=1°, /=2^°. Dass Ptolemäus für / und i verschiedene Werthe

findet, ist selbstverständlich nur eine Folge der Beobachtungsfehler.

Für Venus und Mercur hat der Deferent keine constante Neigung; Ptolemäus

fand nämlich, dass Venus durch den Deferenten stets gegen Norden, Mercur gegen

Süden getragen werde, und dass diese Erscheinung nur dann nicht eintritt, wenn
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sich der Epicykelmittelpunkt 90° vom Apogäum oder Perigäum des Defeventen be-

findet. Daraus scbliesst er, dass die Knotenlinie des Deferenten 90° von der

Apsidenlinie absteht und dass der Deferent um diese Linie schv^^ankt bis zu einer

Maximalneigung /, welche für Venus ^° nördlich, für Mercur |° südlich beträgt.

Ist der Epicykel in B (Fig. 1 6) so fällt der

Deferent mit der Ekliptik zusammen, in

dem Maasse, als sich der Epicykel von B
gegen C hin bewegt, steigt der Deferent

über die Ekliptik bis zur Maximalelonga-

tion /, fällt dann wieder, und wenn der

Epicykel in D ist, so ist die Neigung

des Deferenten wieder Null. Bei der

weiteren Bewegung des Epicykels gegen

A wird der Deferent auf der Seite von C
noch weiter sinken, also nunmehr bei A
über die Ekliptik hinaufsteigen, woraus

man sieht, [dass, wenn die Periode der

Bewegung des Deferenten gleich ist der-

jenigen der Bewegung des Epicykels, dessen

Mittelpimkt immer oberhalb der Ekliptik

liegt. Die Knotenlinie des Epicykels ist nach Ptolemäus parallel zur Apsiden-

linie des Deferenten, die Neigung derart, dass für Venus der linke Theil des

Epicykels nördlich von der Ekliptik liegt, für Mercur der rechte Theil.

Die beiden aufeinander senkrechten Halbmesser cd und ab werden sich

wieder in kleinen Kreisen bewegen, sodass c va. I im Deferenten, in // am
meisten oberhalb, in /// im Deferenten, in IV am meisten unterhalb desselben

ist. Für Venus wird der in Länge vorausgehende Halbmesser b bei // im

Deferenten sein, bei ///oberhalb, bei /Fim Deferenten, bei /unterhalb; für

Mercur ist der Halbmesser b bei / oberhalb, bei /// unterhalb der Ekliptik.

Im Apogäum und Perigäum wird daher die Apsidenlinie des Epicykels in den

Deferenten fallen; der darauf senkrechte Halbmesser wird gegen diesen geneigt

sein und eine gewisse Breite des Planeten hervorbringen, welche Ptolemäus

Xo^tüdi? nennt. In den Knoten des Deferenten (/Fund //) fällt dieser zur Apsiden-

linie des Epicykels senkrechte Durchmesser in die Ekliptik, und die Apsiden-

linie des Epicykels cd ist gegen die Ebene des Deferenten geneigt, und bewirkt

eine Neigung des Epicykels und eine Breite des Planeten, welch.e Ptolemäus

s-cxXtat; nennt. Die sy/Xtat? ist in B und D am grössten, in A und C gleich

Null, die Xo^wcjtc in A und C am grössten, in B und D gleich Null. Die aus

diesen Neigungen entstehenden Breiten werden nun von Ptolemäus für ver-

schiedene Anomalien berechnet und tabuliert; in irgend einem Punkte C" des

Deferenten combinieren sich £7xXiat<: und Xo^wat?; sei erstere für die oben statt-

findende Anomalie gleich ß^, die zweite gleich ßj, so wird man die wahre Breite

etwa gleich ß^ sin CC -+- ßj cos CC findeni).

Bei Ptolemäus finden wir zuerst die Bestimmung der Entfernung eines

Gestirns aus seiner Parallaxe (s. d.). Es gelang ihm jedoch nur für den Mond,

eine messbare Parallaxe zu constatiren; er fand die Höhenparallaxe des

Mondes 1°7' in 50° scheinbarer Zenithdistanz für eine Beobachtung, in welcher

*) Näheres hierüber findet man in Herz, Geschichte der Bahnbestimmungen von Planeten

und Kometen, I. Theil. pag. 143 ff.
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die Entfernung des Mondes von der Erde sehr nahe | der Entfernung des Apo-

gäums des Deferenten von der Erde war. Daraus findet Ptolemäus für die

mittlere Entfernung in den Syzygien {CE Fig. 5) 59 Erdhalbmesser; die grösste

Entfernung des Mondes, wenn der Epicykel im Apogäum des Deferenten, der

Mond im Apogäum des Epicykels ist, wird gleich 64^ Erdhalbmesser, die kleinste

Entfernung, wenn der Epicykel im Perigäum des Deferenten, der Mond im

Perigäum des Epicykels ist, wird gleich 33 Erdhalbmesser i). Für die Sonne

und die Planeten fand Ptolemäus keine merkliche Parallaxe; die von ihm

angegebene Reihenfolge der Planeten, wonach Saturn der entfernteste ist, und

nach ihm Jupiter, Mars, Sonne, Venus und Mercur folgen,

gründet sich nicht auf Messungen von Entfernungen; die

Stellung der Sonne zwischen den Planeten wird dadurch

gerechtfertigt, dass dann für die Planeten eine natürliche

Scheidung entsteht, zwischen jenen, welche in jede be-

liebige Entfernung von der Sonne (Winkelabstand am
Himmel) kommen können, von denen, welche nur bis zu

einer gewissen Entfernung (grösste Elongation oder Di-

gression) gelangen. Für die Sonne jedoch wurde die Ent-

fernung wirklich bestimmt, aber auf eine andere Weise,

nämlich indirekt, durch Beobachtung der Finsternisse.

Schon HiPPARCH hatte dieselben verwendet, um die Ent-

fernung des Mondes zu finden, indem er, wie Ptolemäus

berichtet, aus den Erscheinungen einer Sonnenfinsterniss

mit zwei hypothetischen Werthen für die Entfernung der

Sonne zwei Werthe für diejenige des Mondes findet.

Ptolemäus erhält umgekehrt aus den Bestimmungen der

Parallaxe des Mondes die Entfernung desselben, und mit

dieser die Entfernung der Sonne, nachdem er aus den

Finsternissbeobachtungen die Grösse des von der Erde

geworfenen Schattens in einer gewissen Entfernung von

der Erde ermittelt hatte.

Eine Mondfinsterniss findet natürlich statt, wenn der

Mond in den Erdschatten tritt; sieht man den Quer-

schnitt des letzteren in der Entfernung d von der Erde

als Kreis an, dessen sphärischer Halbmesser gleich a ist,

bare Halbmesser des Mondes in derselben Entfernung ß,

des Mondes verfinstert, wenn seine Breite kleiner als a

(A. 17.)

und ist der schein-

so wird ein Theil

ß ist, und zwar wird

ein Theil -y = a + ß — b verfinstert, wenn b die Breite des Mondmittelpunktes

ist. Man kann daher a finden, wenn die Breite b, der scheinbare Halbmesser ß

und die Grösse 7 des verfinsterten Stückes des Mondes bekannt sind. Ptolemäus

fand a = 40f' in der Entfernung 64|^ Erdhalbmesser; ferner giebt er an, dass in

derselben Entfernung des Mondes dessen scheinbarer Halbmesser gleich dem
scheinbaren Halbmesser der Sonne ß = 15f' ist. Sei nunmehr SS' (Fig. 17) die

Sonne, EE die Erde, EOE' der Erdschatten, ^Zf = ^= ^A:\EE' = EL, so ist

L^ EL^ =a und wenn LV der Mond ist, LEE = SES' = ^. Da nun, wenn

SS^ =^x, ES=y, EE' = 1 gesetzt wird,

1 — d tang a
X =^ y tang ß x — \ ^= y tang L^ OL^ = y -j

ist, so folgt

1) Thatsächlich schwankt die Entfernung zwischen 55 und 64 Erdhalbmessern.
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und damit

yX = y tang ß=l-h— (1 — d tang a)

7 =^ 1 : 1 tang a -+- tang ß — —A-

Ptolemäus findet ^=1210 Erdhalbmesser = 19 Mondweiten; da ferner

X = h\ Erdhalbmesser ist, so folgt weiter

Halbmesser des Mondes: Halbmesser der Erde: Halbmesser der Sonne

= 1:3-1 :18i.

HiPPARCH und Ptolemäus brachten die wissenschaftliche Astronomie auf

eine Stufe, welche sie sehr lange einnehmen sollte, denn mehr als ein Jahr-

tausend verging, ohne dass viel nennenswerthes Neues geleistet worden wäre,

und obzwar sich die Astronomie noch am wenigsten über Vernachlässigung zu

beklagen hatte, indem sie mehr als vielleicht alle anderen Wissenschaften ge-

pflegt wurde, war doch — bis auf wenige Ausnahmen — alles nur Nachbildung

des Bestehenden, Verbesserung von Planetentafeln auf Grund von neuen Beob-

achtungen mit Zugrundelegung des Ptolemäischen Systems. In dieser Art haben

sich aber ganz besonders die Araber und Mongolen verdient gemacht, jene

beiden vielgeschmähten Völker, denen man gerne alles Böse, das über Europa

einbrach, zuschreibt.

Nur wenige dürftige Nachrichten über griechische und astronomische Schrift-

steller, und noch weniger Werke von denselben sind uns erhalten. Zu erwähnen

wären der Römer Censorinus (um 240 n. Chr.), dessen Schrift »De die natali«

eine wiciitige Quelle für die Chronologie der alten Völker bildet, der alexandri-

nische Astronom Theon der Jüngere (um 365 n. Chr.), der einen Commentar

zum Almagest des Ptolemäus schrieb, und dessen ebenso berühmte als unglück-

liche Tochter Hypatia, welche in Alexandrien Mathematik und Astronomie

lehrte, aber als Heidin von den sie hassenden Christen auf grausame Weise

misshandelt und getödtet wurde, und Andere. Wichtiger ist Martianus Capella

(aus dem 5. Jahrh. n. Chr.), welcher das Ptolemäische Planetensystem verlässt.

Nach ihm bewegen sich um die Erde nur die drei oberen Planeten Saturn,

Jupiter und Mars, ferner die Sonne und der Mond. Die beiden Planeten Venus

und Mercur jedoch bewegen sich um die Sonne und mit dieser um die Erde.

Von ihm ist uns ein Werk erhalten: »Satyricon in quo de nuptiis Philologiae et

Mercurii libri duo et de Septem artibus liberalibus libri singulares«, in welchem

er die Umlaufszeiten, täglichen Bewegungen, Orte der Apsiden in runden Zahlen,

merkwürdiger Weise aber identisch mit Plinius giebt. Zu erwähnen ist, dass er

die Entfernung des Mondes 100 mal grösser als die Erde (es ist nicht gesagt,

ob der Eiddurchmesser oder Erdumfang gemeint ist) setzt; dass er die Sonne

12 Mal weiter als den Mond annimmt, weil die Bewegung des Mondes 12 Mal

schneller ist. Für die Entfernungen der übrigen Planeten nimmt er an, dass

Mars 27 Mal, Jupiter 144 Mal, Saturn 336 Mal weiter ist, als der Mond; für

Mercur und Venus giebt er keine Zahlen; da sie sich um die Sonne bewegen,

so sind ja ihre mittleren Entfernungen von der Erde gleich derjenigen der Sonne,

während sich ihre grössten und kleinsten Entfernungen aus den gegebenen

grössten Elongationen (für Mercur 23°, für Venus 46°) finden lassen. Die Ent-

fernungen der oberen Planeten verhalten sich also bei Martianus Capella, wie

man sieht, verkehrt wie die siderischen Umlaufszeiten.

Andere Werke aus jenen Zeiten, welche man als astronomische bezeichnen

könnte, sind nicht anzufühi-en. Einestheils war die Zeit der Völkerwanderung
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wenig geeignet, ruhige und ernste Studien zu befördern, und andrerseits waren

selbst die doch nur in Handschriften vorhandenen geistigen Schätze der Vorzeiten

vor Vernichtung nicht geschützt und die meisten mögen auch den namenlosen

Verwüstungen während der fortwährenden Kriege zum Opfer gefallen sein. Auch

aus der der Völkerwanderung folgenden kurzen Zeit der Ruhe sind nur wenige

Werke erhalten, denn bald machten die Eroberungszüge der Araber dieser Ruhe

ein Ende und das wenige, was aus früheren Zeiten noch erhalten worden

war, oder was spätere Schriftsteller vielleicht hinzufügten, fiel nunmehr dem

religiösen Fanatismus zum Opfer. Was durch Jahrhunderte hindurch in emsigem

Fleiss gesammelt worden war, war in der kürzesten Zeit zerstört, und als die

Araber endlich in ihren Eroberungszügen innehielten, und die Eroberer allmählich

die Civilisation der Eroberten anzunehmen begannen, da war von den alten

Schätzen nicht mehr viel vorhanden. In der folgenden Zeit jedoch haben sich

die Araber ganz bedeutende Verdienste um die Astronomie erworben: Das

noch Vorhandene hüteten sie als ein Heiligthum; insbesondere war es der

Amalgest des Ptolemäus, welcher bei ihnen in hohem Ansehen stand, und

welcher auch im Abendland zuerst in einer arabischen Uebersetzung bekannt

wurde. Neues allerdings fügten sie nicht viel hinzu. Zu erwähnen ist nur

die Lehre von der »Trepidation der Fixsterne« durch Thebit; denn die

Annahme der Entdeckung der »Variation« in der Bewegung des Mondes durch

Abul Wefa ist nur auf eine irrthümliche Auslegung zurückzuführen. Selbst die

Trepidation scheint wahrscheinlich älteren Datums zu sein, und Theon dem

Jüngeren zuzufallen, wie aus einer Stelle in Alpetragius' Planetentheorieen ge-

schlossen werden könnte; doch erlangt sie erst Bedeutung in den arabischen

Planetentafeln. Das bedeutendste Verdienst der Araber besteht in der Neu-

bestimmung der astronomischen Constanten auf Grund neuerer Beobachtungen

und in der Anlage neuer Planetentafeln unter Zugrundelegung dieser Constanten,

immer aber des unveränderten PxoLEMÄi'schen Systemes.

AlfraganusI) (um 900 n. Chr.) gab einen Auszug aus dem Almagest des

Ptot.emäus, ohne jedoch auf dessen theoretische Untersuchungen einzugehen.

Die Schiefe der Ekliptik giebt er nach Almamon (um 800 n. Chr.) zu 23° 35',

die Präcession nach Ptolemäus zu 1° in 100 Jahren. Für die Bewegungen der

Planeten adoptirt er die Umlaufszeiten, mittleren Bewegungen, sowie auch die

sämmtlichen Dimensionen der epicykhschen Theorie (Excentricität der Deferenten

und Halbmesser der Epicykeln) nach Ptolemäus. Die Entfernungen von Sonne

und Mond nimmt Alfragan nach Ptolemäus an und schliesst hieraus auf die

Entfernungen der übrigen Gestirne unter der willkürlichen Annahme, dass die

grösste Entfernung eines Planeten gleich ist der kleinsten Entfernung des nächst

weiteren. Mit diesen Zahlen werden dann für die mittleren Entfernungen und

den angegebenen scheinbaren Halbmesser der Planeten die wahren Grössen der-

selben gerechnet. Alfragan findet:



so Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

Mond
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in der grössten in der kleinsten

Entfernung

den Halbmesser der Sonne .... 31' 20" 33' 40"

den Halbmesser des Mondes ... 29' 30" 35' 20"

den Halbmesser des Mondschattens . 38' 20" 46' 0"

Die beobachteten Mondfinsternisse, welche zur Bestimmung der Entfernung

dienten, fielen in eine Zeit, zu welcher die Sonne in ihrer grössten Entfernung

und der Mondhalbmesser gleich dem Sonnenhalbmesser war; es war also (in

Fig. 17) ß = 15' 40"; hierfür findet Albategnius a = 43' 40", d= 60-967. Mit

diesen Werthen würde die Sonnenparallaxe gleich 2' 13", die Entfernung der

Sonne gleich 1551 Erdhalbmesser folgen. Statt dessen land Albategnius die

grösste Entfernung gleich 1156, die kleinste 1070 Erdhalbmesser, ausserdem

geht aus der Discussion dieser Stelle hervor, dass Albategnius wohl den Ptolemäi-

schen Werth 64^ für die grösste Entfernung des Mondes annimmt, den aus der

Epicykeltheorie hieraus folgenden (33 1^) jedoch verwirft, und statt dessen den

nach dem umgekehrten Verhältniss der scheinbaren Halbmesser (35-3: 29-5)

folgenden, nämlich 54 Erdhalbmesser als die kleinste Entfernung des Mondes

beibehält. Es muss übrigens bemerkt werden, dass nach den Untersuchungen

Halley'sI) die Fundamente der Rechnung nicht richtig sind, indem sich der

Mond nicht in der mittleren Entfernung, sondern in den mittleren Anomalien

94° 10' bezw. 91° 5' und die Sonne nicht in der Erdferne, sondern in den

Anomalien 43° bezw. 54° befand.

Aus diesen Entfernungen und den aus der Epicykelntheorie folgenden Ver-

hältnissen für die grössten und kleinsten Entfernungen der Planeten werden

unter derselben Voraussetzung wie

bei Alfragan, dass nämlich die

grösste Entfernung eines Planeten

gleich ist der kleinsten Entfernung

des nächst weiteren, die Entfer-

nungen der Planeten und die

wahren Grössen derselben abge-

leitet. Die Resultate sind von den-

jenigen Alfragan's nicht wesent- (A. ig.)

lieh verschieden. Die Entfernung

der Fixsterne wird zu 19000 Erdhalbmesser angegeben, die Sterne erster Grösse

sind 102 Mal so gross als die Erde, die Sterne 6. Grösse 16 Mal so gross.

Albategnius und Ptolemäus hatten in Folge von Beobachtungsfehlern ver-

schiedene Werthe für die jährliche Präcession gefunden; Thebit ben Chora

(gegen Ende des 9. Jahrhunderts) nahm nun diese Veränderlichkeit in der

Präcession als reell an und erklärte sie durch eine Schwankung, eine »Trepi-

dation«. Peurbach theilt uns die Theorie des Thebit in seinen ^Iheoricae

novae planetarum« mit. Hiernach nimmt der letztere ausser der achten Sphäre

noch eine neunte an, in welcher eine feste Ekliptik gelegen ist, welche um 23°

33' 30" gegen den in ihr gelegenen festen Aequator geneigt ist; die Schnitt-

punkte dieser beiden grössten Kreise sind die festen Aequinoctialpunkte. Diese

sind Mittelpunkte von kleinen Kreisen, deren Halbmesser 4° 18' 33" ist, in

welchen sich 2 feste Punkte FF (Fig. 18) der achten Sphäre bewegen. Diese

hat daher eine doppelte Bewegung: 1. sie nimmt Theil an der täglichen Be-

') Phil. Transact. 1693, pag. 913 ff.
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wegung der neunten Sphäre, der Aequator der achten Sphäre liegt daher immer
in derselben Ebene wie der Aequator der neunten Sphäre; 2. sie dreht sich

um die Aequinoctialpunkte der neunten Sphäre. Wenn die beiden Punkte PP^
der achten Sphäre in die Ekliptik der neunten Sphäre fallen (nach P^P^^, so

fällt die Ekliptik der achten Sphäre mit der festen Ekliptik der neunten Sphäre

zusammen, und die actuellen Aequinoctialpunkte fallen mit den festen Aequi-

noctialpunkten zusammen. Wenn bei ihrer Bewegung die beiden festen Punkte

der achten Sphäre aus der festen Ekliptik der neunten Sphäre heraustreten

(nach PP^ kommen), so fallen die Schnittpunkte (T) (—) der beweglichen Ekliptik

nicht mehr mit den festen Punkten T, =^ zusammen; da nun die Bewegung

der Punkte PP^ in den kleinen Kreisen gleichmässig vor sich geht, so wird das

Vorwärts- und Rückwärtsschreiten der Punkte (Y") (^ ungleichmässig, pendel-

artig sein, und gleichzeitig ist dadurch eine Schwankung der Neigung zwischen

gewissen Grenzen erklärt. Die Umlaufszeit der Punkte PP^ in den kleinen

Kreisen soll Thebit gleich 4056 Jahre 331 Tage angenommen haben. Die aus

dieser Bewegung entstehende Vor- und Rückwärtsbewegung der Aequinoctial-

punkte findet zwischen den Grenzen 10° 45', zu beiden Seiten der festen

Aequinoctialpunkte statt. Da die Fixsterne an der Bewegung der achten

Sphäre Theil nehmen, also eine unveränderliche Lage gegen E (nicht gegen E^
haben, so wird deren Lage gegen den Aequator verändert; die Längen, welche

ja von (T) aus gezählt werden, ändern sich ebenfalls, während die Breiten un-

verändert bleiben. Die ursprüngliche Theorie der Trepidation nach Thebit

enthält demnach überhaupt keine fortschreitende Bewegung der Aequinoctial-

punkte und ersetzt die Präcession durch die Trepidation; erst spätere Schrift-

steller combinirten beide Bewegungen. Noch bei ArzachelI) (um io8o n. Chr.)

findet sich dieselbe Meinung einer einfachen Trepidation, ohne Präcession; bei

ihm ist aber die Periode nur 1500 Jahre.

Als eine der wichtigsten Entdeckungen der Araber ist lange Zeit die Ent-

deckung der dritten Ungleichheit in der Bewegung des Mondes, der Variation,

durch Aboul Wefa (im lo. Jahrhundert n. Chr.) angesehen worden. Obschon

bald nach der im Jahre 1836 durch StoiLLOT in den Comptes rendus bekannt

gemachten angeblichen Entdeckung dieser muhazät genannten Gleichung ernste

Zweifel in die richtige Auslegung dieser Stelle gesetzt worden sind, und die-

selbe thatsächlich nur ein bereits von Ptolemäus berücksichtigter Theil der

Evection ist, findet man auch noch jetzt die ältere Meinung wiederholt odoptirt 2).

Nicht unbedeutende Verdienste erwarb sich der im 11. Jahrhundert lebende

Alhazen^) durch seine Untersuchungen über astronomische Refraction. Alpe-

TRAGius (um II 50 n. Chr. in Marocco) stellte ein neues Planetensystem auf,

das aber weniger den Zweck hatte, die Bewegungen darzustellen, als sie aus

physikalischen Principien zu erklären. Er nimmt die Bewegung der Planeten

in Ebenen an, deren Pole Q sphärische Schneckenlinien um die Ekliptik-

pole Qq beschreiben, wodurch in Verbindung mit passend gewählten mittleren

Bewegungen und Abständen der Pole Q^Q sich ebensowohl die Retrogradationen

wie die Breitenbewegungen erklären lassen. Doch ist selbstverständlich keine

genügende Uebereinstimmung zu erreichen, da ebenso wie in der EuDOXi'schen

') Arzachel, eigentlich Al Zerkau, lebte in Toledo.

^) Näheres hierüber s. z. B. Herz, Geschichte der Bahnbestimmung von Planeten und

Kometen, IL Theil, pag. 17.

3) Eigentlich Abu Ali Hassan, er lebte in Kairo.
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Theorie ein Element (Entfernung QqQ) zwei verschiedene Bewegungen (in Länge

und Breite) bestimmen sollte. Alpetragius begnügt sich auch mit den darauf

bezüglichen Andeutungen, ohne die Theorie durch Rechnung zu verfolgen.

Besonders fleissig jedoch waren die Araber als Beobachter, sie verglichen

sorgfältig die Tafeln mit dem Himmel und construirten neue Planetentafeln,

ohne an der Theorie etwas zu ändern, sobald sie die früheren als fehlerhaft

erkannten. Unter denselben sind besonders zu erwähnen die Toledanischen

Tafeln von Arzachel und die Hakemitischen von Ibn Junis (um looo n. Chr.)i).

Nicht minder fleissig in diesem Theile der Astronomie waren die Mongolen.

Als die arabische Cultur sich nach Westen verbreitete, und insbesondere Nord-

afrika (Marocco) und Spanien durch die Araber zu hoher Blüthe gelangten, über-

nahmen das Erbe derselben in Asien die Mongolen. Holagu Ilekhan gründete

(um 1250 n. Chr.) in Meragha eine grosse, mit den besten Instrumenten da-

maliger Zeit ausgestattete Sternwarte, an welcher nach ihm Nassireddin wirkte,

der neue Planetentafeln, die Ilekhanischen genannt, construirte. Ulugh Beigh

(um 1400) baute eine Sternwarte in Samarkand, beobachtete selbst an derselben

und construirte ebenfalls neue Tafeln, sowie nach seinen Beobachtungen auch

einen Sternkatalog.

Während im fernen Osten die Künste und Wissenschaften blühten, während

arabische Civilisation Spanien zu einem blühenden und gesegneten Lande machte,

in Cordova, Toledo und anderen Städten Spaniens bereits weltberühmte moham-
medanische Hochschulen und Akademien bestanden, von denen z. B. diejenige

von Cordova der christlichen Welt einen Papst (Sylvester IL) gab, entwickelte

sich die Cultur in dem westlichen Europa nur sehr langsam und blieb noch

lange auf sehr niedriger Stufe. Trotz der Pflege, welche namentlich Karl der

Grosse und später die Hohenstaufen, besonders Kaiser Friedrich IL den Wissen-

schaften angedeihen Hessen, konnten sie sich nicht recht entfalten, da es noch

lange dauerte, bis der rohe, kriegerische Sinn des Mittelalters den milderen

Sitten der Civilisation Platz machte; und selbst als schon die Beschäftigung mit

den Wissenschaften und Künsten bei dem »freien Mann« nicht mehr als eine

Schwäche verhasst war, als sich ein allgemeineres Interesse für die W^issen-

schaften zu regen begann, da waren es — wie ehedem zu Cicero's Zeiten in

Rom — wieder nur Commentare über Schriften anderer, welche das Gesammt-

wissen jener Zeit repräsentirten. Johannes Campanus (um 1030) soll ein Buch

»De sphaera et theoricis planetarum« geschrieben haben; Guilelmus Abbas Hirsau-

GiENSis (um iioo) schrieb »Libri tres philosophicorum et astronomicorum insti-

tutionum«; von Johannes a Sacrobosco (1230) rührt ein Buch »De sphaera«

her, eigentlich ein für die damalige Zeit recht gutes und auch viel verwendetes

Lehrbuch der sphärischen Astronomie. Ausserdem haben sich aus jener Zeit

eine grössere Anzahl anderer Werke erhalten, deren Autoren zumeist den Mönchs-

orden angehörten.

Die Bedeutung der letzteren für die Wissenschaften wird von verschiedenen

Seiten sehr verschieden beurtheilt. Dass sie sich um die Pflege der Wissen-

schaften ein nicht zu unterschätzendes Verdienst erworben, in einer Zeit, wo
ausserhalb der Klostermauern keine Pflegestätte für dieselben war, ist nicht zu

leugnen. Es ist jedoch zum mindesten fraglich, ob die in den Klosterzellen

entstandenen Werke, welche stets vom Hauche des religiösen Fanatismus beein-

') Die Zeit ist auch hier unsicher, er wirkte in Kairo unter dem Kalifen IIakem.



54 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

flusst waren, an wissenschaftlichem Werthe gleichzustellen sind jenen alten

Werken, welche in anderen Klosterzellen von fanatischeren Mönchen zerstört

wurden, indem alte Pergamente abgeschabt wurden, um Platz für Klostergesänge

zu gewinnen.

Noch einmal wurde der beginnende Fortschritt in seinem Keime erstickt,

als die grosse Bewegung der Kreuzzüge das rauhe, kriegerisclie Handwerk in

den Vordergrund drängte und den Sinn für die Wissenschaft eindämmte, und

als um dieselbe Zeit die in Europa nach einander auftretenden verheerenden

Krankheiten (das heilige Feuer, die orientalische Pest, der Aussatz, der schwarze

Tod) die blühendsten Gegenden in menschenleere Wüsten, die civilisirtesten

Länder in Wildnisse verwandelten. Bis zum Beginn des 15. Jahrhunderts finden

wir kein auch nur nennenswerthes astronomisches Werk, hingegen ein mächtiges

Emporblühen der Astrologie, der Sterndeutekunst, an deren Vorhersagungen

sich die vom Unglück gebeugten und durch religiösen Fanatismus abergläubisch

gemachten Menschen klammerten.

Nur ein bedeutendes Werk — allerdings aus Spanien hervorgegangen —
welches man vielleicht als das letzte grosse praktische Werk in der Epicyklen-

theorie, und als das letzte grosse Werk der maurischen Schule bezeichnen kann,

haben wir aus jener Zeit zu nennen: »Die Alfonsinischen Tafeln«. Im Laufe

der Zeit wuchsen die Fehler der älteren Planetentafeln an, so dass sie mit den

Beobachtungen nicht mehr stimmten. Alfons X. der Weise, von Castilien, be-

schloss demnach, neue Planetentafeln construiren zu lassen und berief zu diesem

Zwecke an 50 arabische, jüdische und christliche Astronomen nach Toledo,

welche unter der Leitung des Astronomen Isaac Ben Said, genannt Hassan,

daran arbeiteten, und die Tafeln im Jahre 1252 fertig stellten. Eine theoretische

Behandlung der Planetenbewegungen, auf Grund deren diese Tafeln abgeleitet

wurden, ist denselben nicht beigegeben, doch ersieht man aus der dazu ge-

hörigen Gebrauchsanleitung, dass sie sich von den PxoLEMÄischen nicht wesent-

lich unterscheiden 1). Natürlich sind andere Constanten (geänderte mittlere Be-

wegungen, Orte der Apogäen u. s. w.) gegeben, dagegen ist die Einrichtung der

Tafeln, gegenüber den früheren, nicht geändert, und nur die Präcession ist durch

die Combination mit der Trepidation anders berechnet. Die Richtungen der

Apsiden sind für alle Planeten absolut unveränderlich (auch hier ist noch von

einer Bewegung der Apsiden keine Rede), ihre Länge ändert sich aber in Folge

der Präcession und Trepidation. Die Präcession beträgt 26""449 jährlich (die

Umlaufszeit der Aequinoctialpunkte daher 49000 Jahre), die jährliche Bewegung

der Pole Q (die Trepidation) in dem kleinen Kreise 185"T43 (daher ihre Umlaufs-

zeit 7000 Jahre), die grösste aus dieser Bewegung entstehende Verschiebung der

wahren Aequinoctialpunkte gegen die mittlere beträgt i:9°; die Rückrechnung

des analytischen Ausdruckes für den Frühlingspunkt aus den Tafeln giebt für

das Jahr r nach Chr. 26"-449 r-+- 9° .?/« [T^oH- 0-0514° rj. Für die jährliche

Aenderung der Längen folgt daraus: Um Christi Geb. nahe 55"; für die Zeit

1250 nahe 38"; um 3000 würde dieselbe Null, sodann würden die Längen-

änderungen negativ, d. h. die Längen sämmtlicher Gestirne nehmen ab und

zwar bis 3950, wo die jährliche Aenderung wieder Null wird, worauf die Längen

wieder wachsen. Um 7000 wird die jährliche Aenderung wieder 55".

') Eine genaue le Analyse derselben s. Herz: Geschichte der Bahnbestimmung von Planeten

und Kometen; II. Theil, pag. 38.
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Eine theoretische Untersuchung der Planetenbewegungen gab Georg Peur-

bach oder PuRBACHiusi) (1423— 1461) in seinem Werk »Theoricae novae plane-

tarum«, welches man ganz wohl als den Text zu den Alfonsinischen Tafeln

betrachten kann. Die Theorieen werden hier in sehr klarer Weise dargestellt,

und vielleicht gerade dadurch der Uebergang zui nächsten Epoche, das Ver-

ständniss für das heliocentrische System erleichtert. Bemerkenswerth ist, dass

Peurbach ausdrücklich die Veränderlichkeit der Excentricität der Sonnenbahn

ausspricht. Auch sonst hatte er sich sehr bedeutende Verdienste um die Astro-

nomie erworben; nebst der Uebersetzung der 6 ersten Bücher des Almagest des

Ptolemäus, welche ihn fortwährend beschäftigte, schrieb er: Tabulae eclipsium,

Canones gnomoni, Tabulae directioiium Planetarum. Nicht minder berühmt war sein

Schüler und Freund Johann Müller, genannt de monte Regio oder Regiomontan^)

(1436— 1476); nach dem frühzeitigen Tode seines Lehrers übernahm er dessen

Lehrstelle, vollendete die angefangene Uebersetzung des Almagest und gab

einen Commentar zu demselben. Ferner gab er Kalender und Ephemeriden

heraus, welche von den Seefahrern stark benutzt wurden. Die erste Längen-

bestimmung durch Monddistanzen soll Amerigo Vespucci 1499 in Venezuela

nach den Ephemeriden Regiomontan's vorgenommen haben.

Bis zu den Zeiten Regiomontan's hatte man über die wirklichen Entfernungen

der Kometen nur Vermuthungen ausgesprochen. Noch bis zu ihm waren die

Meinungen, ob die Kometen terrestrischen Ursprunges oder gleich den Planeten

Himmelskörper seien, blosse Meinungen, ohne dass man für eine derselben

einen Beweis geben konnte. Regiomontan war der erste, der die Bestimmung

der Parallaxe der Kometen durch Beobachtungen vorzunehmen suchte. Von
den verschiedenen Methoden, welche er gab und die auch von den späteren

Astronomen verwendet wurden, sind die wichtigsten die folgenden: 1) Es werden

zwei Zenithdistanzen mit den gleichzeitigen Azimuthen in verschiedenen Stunden-

winkeln gemessen; 2) Aus dem beobachteten Azimuthe und der Zenithdistanz

für einen bekannten Stundenwinkel findet sich direkt die Höhenparallaxe. Hier

ist die Rechnung sehr einfach: in dem sphärischen Dreieck Zenith—Pol—Stern ist

eine Seite (die Zenithdistanz des Pols) nebst den beiden anliegenden Winkeln

(Stundenwinkel und Azimutli) bekannt, woraus die wahre Zenithdistanz gerechnet

werden kann, deren Vergleichung mit der gemessenen scheinbaren Zenithdistanz

die Höhenparallaxe giebt; 3) Es wird die Länge des Himmelskörpers (direkt

mit den hierzu dienenden Instrumenten) gemessen, wenn derselbe in Länge 90°

von dem aufgehenden Punkte der Ekliptik entfernt ist (sich im Nonagesimus

befindet) ; dann ist seine Parallaxe in Länge gleich Null. Bestimmt man dann

seine Länge zu einer andern Zeit, so erhält man in der Differenz sofort die

') Oesterreicher von Geburt, hatte er in Wien seine Studien begonnen, sie in Italien voll-

endet, und bekleidete nach seiner Rückkehr eine Lehrstelle der Mathematik und Astronomie

an der Universität in Wien.

2) Geboren in Königsberg in Franken, kam er frühzeitig als Schüler zu Peurbach, dessen

Freund und Mitarbeiter er bald wurde. 146 1 übernahm er die Stelle Peurbach's, ging noch in

demselben Jahre mit dem Cardinal Bessarion, einem Gönner und Förderer der Astronomie,

nach Italien, kehrte 1465 nach Wien zurück, wo er aber nicht lange blieb, da ihn Mathias

CoRViNUS nach Ofen berief. 147 1 verliess er diesen Ort und g'.ng nach Nürnberg, wo ihm

der reiche Patricier B. Walther eine Sternwarte und Druckerei errichtete, auch mit ihm beob-

achtete. 1475 folgte er einem Rufe des Papstes Sixtüs IV., behufs der Reform des Kalenders,

nach Rom, wo er aber schon 1476 starb.
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Parallaxe in Länge, aus welcher die Höhenparallaxe bestimmt wirdi). Die am
meisten verwendete Methode war die erste, da man bei derselben die Stunden

-

Winkel nicht zu kennen brauchte, und die Differenz der Stundenwinkel sich aus

der Zwischenzeit ergab. Sei AB (Fig. 19) der Horizont, Z das Zenith, P der

Weltpol, seien ferner / und // die beiden wahren Orte des Gestirns im Parallel-

kreise, so sind die scheinbaren Orte in Folge der Parallaxe /' und //' in den

betreffenden Höhenkreisen ZI,

ZU gelegen. Gemessen sind nun

die Winkel AZI^a^, AZII=a^,
und die Zenithdistanzen ZI' = z^

und ZIP = ^2 ; bekannt ist ferner

die Differenz der Stundenwinkel

//jP/= / gleich der Zwischenzeit

zwischen den beiden Beobachtun-

gen, und der Bogen Z/'=90°—
«jp

gleich dem Complement der Pol-

höhe des Beobachtungsorts. R^-

GiOMONTAN Überträgt nun das

Dreieck PIP nach Pllm; aus

dem Dreieck ZPP findet man
aus der scheinbaren Zenithdistanz

jSj und dem bekannten Azimuth

ü!j die scheinbare Poldistanz p^ =
c)0°—B^ = PP = Pm, ferner die

Winkel x und y] und da ZPm = x — mPI' = x — IIPI= x — t ist, so werden

in dem Dreieck ZPm die beiden Seiten ZP, Pm und der Winkel ZPm bekannt,

woraus man die Winkel u, v und die Seite C berechnen kann, und dann erhält

man aus dem Dreieck Zllm, in welchem die Seite C und die beiden anliegenden

(A. 19.)

Winkel IImZ= y — u und IIZm = 180° «o bekannt sind, die Seiten ZU
und mll. Es ist aber mll^= IP die Höhenparallaxe für die erste Beobachtung

und ////' = ZIP — ZU die Höhenparallaxe für die zweite Beobachtung.

Regiomontan konnte dann nach seinen Untersuchungen die Behauptung,

dass die Entfernung der Kometen nicht kleiner sei als die des Mondes als

erwiesen und die gegentheiligen Ansichten als widerlegt hinstellen. Allerdings

nahm er dabei noch nicht auf die astronomische Refraction Rücksicht.

In diese Zeit (um 1450) fällt eine der wichtigsten Erfindungen, welche nicht

nur für die Astronomie, sondern überhaupt für alle Wissenschaften von den be-

deutendsten Folgen war, und welche allein den nunmehr folgenden raschen

Aufschwung der Wissenschaften ermöglichte: die Erfindung der Buchdrucker-

kunst. An Stelle des mühevollen und höchst beschwerlichen, oft auch unver-

lässlichen Abschreibens trat die Vervielfältigung durch den Druck. Zu den ersten

in dieser Weise verbreiteten astronomischen Werken gehörten der Almagest des

Ptolemäus und Peurbach's Theoricae novae planetarura.

Fast gleichzeitig hiermit fällt die erste grosse Umwälzung in der Astronomie,

die Aufstellung und wissenschaftliche Begründung des heliocentrischen Systems

') Diese Methode ist dem Wesen nach identisch mit derjenigen, dass man die Rectas-

cension eines Gestirns bestimmt, wenn es im Meridian steht, und dann eine Bestimmung ausser-

halb des Meridians macht. Die Tangente im Nonagesimus ist horizontal, da der Nonage simus

derjenige Punkt der Ekliptik ist, der im Ilölicnkreise des Pols der Ekliptik liegt.
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durch Nicolaus CopernicusI) (1472— 1543). Sein bedeutendstes, wenn auch nicht

einziges Verdienst besteht darin, dass er die Bewegung der Erde um die Sonne

annahm. Copernicus zeigte die Identität der sich unter den beiden Annahmen

darbietenden Erscheinungen (s. pag. 23) und adoptirte das heliocentrische

System, welches eine einfachere Erklärung der Erscheinungen gab, indem da-

durch in der Bewegung der Planeten eine Ungleichheit als parallactische (durch

den veränderlichen Stand des Beobachters bedingte) auftrat, demnach ein Epi-

cykel bei jedem Planeten wegfiel und auch die Breitenbewegungen sich einfacher

erklären Hessen. Allerdings blieben noch andere Ungleichheiten übrig, zu deren

Erklärung er noch die excentrische Lage der wahren Bahnen, bezw. die Be-

wegung in kleinen Epicykeln herbeiziehen musste.

Sieht man für den Uebergang von dem geocentrischen auf das heliocentrische

System für einen Augenblick von der Excentricität des Deferenten ab; sei im

PxoLEMÄi'schen System

für einen oberen Plane-

ten die Erde in M
(Fig. 20), ferner K die

Sonnenbahn, D der De-

ferent, E^ der Epicykel.

Zur Zeit der Retrogra-

dation befindet sich der

Planet in F^ und gleich-

zeitig die Sonne an der

entgegengesetzten Seite

der Himmelskugel in 0^

.

Ist bis zur nächsten Re-

trogradation der Mittel-

punkt desEpicykels nach

A^ gekommen, so ist

der Planet in F^ , die

Sonne in Og , und die

Zeit, welche der Planet

zu einem Umlaufe im

Epicykel braucht, gleich
(A. 2Ü.)

einem Jahre plus der Zeit, welche die Sonne braucht, um den Bogen 0^02
zurückzulegen. Da nun der Planet im Epicykel und die Sonne in ihrer Bahn

sich gleichförmig bewegen, so werden die Bögen aF' und sQ' (in einer

anderen Stellung des Epicykels) einander gleich, also die Richtungen A'
F'

und MQ' parallel sein. Denkt man sich nun einen Punkt c gleichförmig in

einem dem Epicykel gleichen Kreise um M so bewegt, dass seine Lage

gegen M stets dieselbe ist, wie diejenige des Planeten gegen den Mittelpunkt

des Epicykels, so werden die gleichzeitigen Orte c^F-^, c* F\ c.^F^ dieselbe

die Gerade c^F^, während c^ nach c'

Daraus ersieht man, dass man den De-
Entfernung haben , und es hat sich

kam, um F^MA = xc' F' gedreht.

1) Geboren am 19. Februar in Thorn, bezog er 1491 die hohe Schule zu Krakau, welche

er 1495 verliess. Er unternahm dann zu wiederholten Malen auf längere Zeit Reisen nach

Italien und besuchte Bologna, Rom und Padua. 1505 kehrte er nach Deutschland zurück, wo

er seit 1498 eine Domherrnstelle in Frauenburg bekleidete, blieb jedoch zunächst bis 1512 auf

dem Bischofssitze seines Oheims in Ileilsberg, und von diesem Jahre ab mit geringen Unter-

brechungen bis zu seinem am 24. Mai 1543 erfolgten Tode in Frauenburg.
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ferenten D mit dem Epicykel E ersetzen kann durch einen Deferenten d und

einen Epicykel e, für welche die Halbmesser und Geschwindigkeiten oder Um-

laufszeiten vertauscht sind. Aber jetzt werden die Richtungen nach den Epicykel-

mittelpunkten zusammenfallen mit den Richtungen nach den Sonnenorten, wie

dies im PxoLEMÄi'schen System für die unteren Planeten direkt der Fall ist. Da

aber in diesem die wahre Grösse der Entfernungen unbestimmt bleibt und immer

nur die Verhältnisse der Excentricitäten und Epicykelhalbmesser zum Halbmesser

des Deferenten für jeden einzelnen Planeten sich ergeben, so kann man den Defe-

rentenhalbmesser nach Belieben so gross nehmen, dass der Halbmesser des Epi-

cykels E gleich dem Halbmesser der Erdbahn wird, und dann fallen die Kreise d

und K zusammen, d. h. der Mittelpunkt des Epicykels fällt in den jeweiligen

Sonnenort. Daraus folgt dann, dass alle Planeten sich um die Sonne, und diese

selbst sich um die Erde M bewegt. Es ist auch klar, dass die sämmtlichen Ver-

hältnisse unverändert bleiben, wenn die Erde nicht in M, sondern excentrisch in

O sich befindet, indem dann nur der kleine Deferent, so wie früher der grosse D
excentrisch ist. Dieses System der gemeinschaftlichen Bewegung der Sonne mit

allen Planeten um die Erde bildet gleichsam den Uebergang von Ptolemäus zu

CoPERNicus, es findet sich auch in der Astronomie vor, aber merkwürdigerweise

erst nach Copernicus bei Tycho Brahe. Der Uebergang auf das heliocentrische

System ist aber nicht schwer, wenn, wie dies pag. 22 gezeigt war, die Be-

wegung der Sonne als eine scheinbare, völlig der wahren Bewegung der Erde

entsprechend aufgefasst wird. Der Analogieschluss von der Bewegung aller

anderen Planeten auf diejenige der Erde wird aber wesentlich dadurch unter-

stützt, dass der Masse nach die Erde von der Sonne allein, noch vielmehr von

der mit ihr vereinigten Masse aller anderen Planeten weitaus überwogen wird,

und ein Grund für eine exceptionelle Stellung der Erde im Welträume sich

wissenschaftlich nicht angeben lässt. Der Einwand, dass von den verschiedenen

Punkten der Erdbahn aus die Richtungen nach den Fixsternen sich ändern

müssten, ist Copernicus nicht entgangen. Er selbst führt ihn auch an und be-

merkt hierzu, dass sich eine solche Aenderung (jährliche Parallaxe) wegen der

ausserordentlichen Entfernung der Fixsterne niclit zeigt.

Schon vor Copernicus trat das heliocentrische System ganz oder theilweise

auf. Als Vorläufer führt man Philolaus und Nicetas an, ein bedeutender Astronom

unserer Zeit führt das heliocentrische System sogar bis auf Plato zurück! Nach-

weislich findet sich dasselbe im Alterthum jedoch erst bei Aristarch. Ein theil-

weise hehocentrisches System (Bewegung von Mercur und Venus um die Sonne)

findet sich, wie erwähnt, bei Martianus Capella, vielleicht schon früher bei

den Aegyptern. Unmittelbar vor Copernicus wird auch der Cardinal Nicolaus

VON CusA (um 1440 n. Chr.) wiederholt als sein Vorgänger genannt. Allein in

seinen Werken findet sich nirgends auch nur eine Stelle, welche auf ein helio-

centrisches System hindeuten könnte. Copernicus selbst sagt in der Vorrede,

dass er zur Aufstellung seiner Meinung dadurch ermuthigt wurde, dass schon

andere vor ihm die Ruhe der Erde behufs besserer Erklärung der Welterscheinungen

aufgegeben haben. Angeregt wurde er wohl durch diese einzelnen, ihm jeden-

falls bekannten Lehrmeinungen anderer zur Conception seines Systems; dasselbe

aufgestellt, in feste, wissenschaftliche Form gebracht und in mathematisches

Gewand gekleidet zu haben, ist einzig und allein das Verdienst des Copernicus.

Allein es war dies nicht sein einziges Verdienst. Noch eine grosse Reihe

kleinerer aber auch wichtiger Neuerungen und Entdeckungen verdanken wir

ihm. Er erkannte die eigene Bewegung der Apsiden (unabhängig von der
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Präcession), er verbesserte die Methode zur Bestimmung des Sonnenapogäums

und gab für die zweite Ungleichheit in der Mondbewegung (die Evection) eine

von der früheren verschiedene Darstellung, durch welche die Entfernungen des

Mondes von der Erde viel richtiger wiedergegeben wurden. Allerdings finden

sich auch in seiner Theorie gewisse Unrichtigkeiten, welche von Beobachtungs-

fehlern herrühren, die er nicht erkannt hat. Dahin ist seine Theorie der »Libra-

tion der Aequinoctien« und die Annahme der Veränderlichkeit der Neigungen

der Planetenbahnen zu rechnen.

Da CoPERNicus die Präcession veränderlich findet, so bezieht er die Längen
der Fixsterne ebenso wie die Bewegungen der Planeten nicht auf die Aequi-

noctien (tropisch), sondern auf einen als Anfangspunkt gewählten

Fixstern (siderisch). Durch Addition der Entfernung dieses Fix-

sterns vom jeweiligen Frühlingspunkte erhält er dann auch die

von dem letzteren gezählte wahre Länge des Gestirns. Als An-

fangspunkt der Zählung wählt er den ersten Stern im Stern-

bilde des Widders (y Arietis).

Die Erde hat eine dreifache Bewegung und zwar 1) um
ihre Axe, wodurch die täglichen Erscheinungen an der Himmels-

kugel erklärt werden; 2) um die Sonne; bei dieser würde aber y^\

nach CoPERNicus die Lage der Erdaxe im Räume nicht unver-

rückt bleiben. Errichtet man im Sonnenmittelpunkte auf die

Ebene der Erdbahn eine Senkrechte — sie sei s — so wird

dieselbe von der verlängerten Erdaxe — A — geschnitten; bei

der jährlichen Bewegung der Erde würde sich nun nicht deren

Mittelpunkt allein um die Sonne drehen, sondern es dreht sich

die ganze Ebene, welche durch s und A gelegt wird, um die

Sonne, sodass die Erdaxe einen Kegel und der Punkt am
Himmel, in welchem A die Himmelskugel trifft (der eine Welt-

pol) einen kleinen Kreis um den Schnittpunkt von s mit der

Himmelskugel (dem Pole der Ekliptik) beschreiben würde.

Damit nun die Erdaxe, wie dieses in der That der Fall ist,

durch lange Zeiträume immer denselben Punkt am Himmel
trifft, d. h. der Pol des Aequators auch am Himmel fest wäre,

muss die Erdaxe eine dritte, kegelförmige Bewegung haben, die

der jährlichen Bewegung entgegengesetzt ist. Wäre die Periode

dieser Bewegung auch ein Jahr, so würden die Weltpole völlig ^^' ^^"^

fest sein; die Beobachtungen zeigen aber eine langsame retrograde Bewegung,
und um diese zw erklären, wird die Umlaufszeit der Erdaxe in diesem Kegel
etwas kleiner angenommen, ausserdem aber nicht ganz gleichmässig, weil die

fortgesetzten Bestimmungen der Präcession und Schiefe der Ekliptik immer andere

Werthe für dieselbe ergaben. Copernicus findet aus der Discussion der sämmt-
lichen Bestimmungen seiner Vorgänger, dass wenn S (Fig. 21) der Pol der Ekliptik

ist, der Pol desAequators einen aus zwei kleinen sich berührenden Kreisen zusammen-
gesetzten Weg fkilg?ninf am Himmel beschreibt, und ausserdem die Linie .9/

sich um ^ dreht, sodass Sf der grösste, Sg der kleinste Werth der Schiefe der

Ekliptik wird und die Abweichung des wahren Weltpoles von seinem mittleren

Orte, die »Libration der Erdaxe«, bis zum Winkel fSni anwachsen kann. Es

folgt daraus, dass, während die Schiefe der Ekliptik alle Werthe erlangt (der

Weltpol von / wieder nach / zurückgekehrt ist), was in der Zeit von 3434 Jahren

stattfindet, die Libration zwei Mal ihren grössten und kleinsten Werth erreicht
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hat, indem diese bereits alle möglichen Werthe durchläuft, wenn der Pol von /
nach g- gekommen ist. Indem nun Copernicus die jährliche gleichmässige Be-
wegung des Poles (daher auch der Aequinoctialpunkte), die eigentliche Präcession

gleich 50"-2, den grössten Werth der Schiefe der Ekliptik 23° 52', ihren kleinsten

Werth 23° 28', den Halbmesser der kleinen Kreise gleich 6' und die jährliche

Bewegung der Weltpole in diesem gleich 377 "-4 annimmt, lässt sich daraus der
Werth von e und x (die wahre Schiefe und die Libration in Länge) für jede
andere Zeit berechnen. Den Werthen der Copernicanischen Tafel wird sehr
nahe entsprochen durch die Ausdrücke:

Länge von 7 Arietis X = + 5° 32' 4- 50"-2 r+ 70' sm(754"-8 T-h 13° 30').

Schiefe der Ekliptik £ = 23° 40' + 12' cos (377"-4 T -i-
6"" 45').

wo T in Sonnenjahren seit Christi Geburt auszudrücken ist.

Bei der Bewegung der Erde um die Sonne findet Copernicus zwei Ungleich-

heiten', Die Erste ist die bereits von Ptolemäus gekannte und bestimmte Ungleich-

heit in der Geschwindig-

keit derBewegung. Zur Er-

klärung derselben nimmt
Copernicus an, dass sich

die Erde in einem excen-

trischen Kreise bewegt;

die Richtung und Grösse

der Excentricität kann auf

dieselbe Weise bestimmt

^ werden, wie dieses Ptole-

mäus für die Sonnenbahn

macht, da ja, wie erwähnt,

die beiden Annahmen sich

für die Rechnung völlig

decken, und nur alle

(^- ^^'> geocentrischen Richtungen

der Sonne von den entsprechenden heliocentrischen Richtungen der Erde um
180° verschieden sind. Allein da Copernicus ganz richtig bemerkt, dass die

Bestimmung der Momente der Solstitien nur äusserst ungenau ist, so wählt er

zur Bestimmung der Elemente der Erdbahn Beobachtungen, welche genügend

weit von den Aequinoctien entfernt sind, dabei aber noch hinreichend sicher

bestimmt werden können. Als solche bezeichnet er die Momente des Eintritts

der Sonne in jene Punkte, welche 45° von den Aequinoctien abstehen i). Sei

nun S (Fig. 22) der Ort der Sonne, O der Mittelpunkt der excentrischen Erd-

bahn, S'Y die Richtung nach dem Frühlingspunkte, also £^ die Stellung der

Erde zur Zeit des Frühlingsäquinoctiums, £2 dieselbe für eine andere Zeit,

so ist der Winkel E^S B^ = ^ durch die Beobachtung bekannt (gleich der

scheinbaren Bewegung der Sonne in der Zwischenzeit, also 45°), während der

Winkel E^O E-^^= ^a gleich der mittleren Bewegung der Erde in der Zwischen-

zeit, also gleich 0/j ist, wenn die mittlere tägliche siderische Bewegung der

Sonne und /^ die Zwischenzeit, ausgedrückt in Tagen, ist. Wenn ferner die

1) Den Eintritt der Sonne in diese Punkte kann man allerdings nicht beobachten, aber

mit der bekannten Schiefe der Ekliptik kann man die Deklination der Sonne für diesen Punkt

bestimmen und die Momente beobachten, für welche die Sonne diese Deklination erlangt. Eine

Unsicherheit entsteht hier, wenn die Rcfraction nicht berücksichtigt wird.
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Zeit /g zwischen den beiden Aequinoctien bekannt ist, so ist auch der Winkel

E^OE^^= (z)f^ und somit auch der Winkel E^OE^=^ ^b bekannt, während der

Winkel E^SE^^ 180°— a ist. Hieraus kann man dann die Strecke SO = c

und den Ort des Aphels A der Erde bestimmen.

Es ist nämlich:

E^E^Ey = a, E^E^E^ = b, E^E^E^ — 180° — (a + /;) = c.

Nennt man
OE^S = y, E^E^ = n, SE^ = q, O S E^ = x,

so wird

2a+j' = a-t-s 2 = 90°— -^^i6>^3 = 90° —
^,

folglich

_y = 90° + a — ^ — 2a = a + (^ — a) — 90°

und da
n = 'ir sin d q\ n = sifi b : sin a,

ist, so wird

2 r sin a sin b
q = :

; e sin x = r sin y, e cos x = q — r cos y,

Länge des Aphels der Erde A = a -h x.

CoPERNicus findet für die mittlere Länge der Sonne zur Zeit der Epoche

Chr. Geb. 272° 31', ferner O =59' 8"-19, e = 0-0323; Ort des Apogäums der

Sonne 96° 40'.

Aus der Bestimmung der von den verschiedenen Beobachtern seit Ptolemäus

gefundenen Werthe für die Excentricität und die Lage des Apogäums fand Co-

PERNicus eine stete Verkleinerung der Excentricität und eine fortwährende

Drehung des Apogäums (gegen die Fixsterne, also nach Berücksichtigung der

Präcession). Die Geschwindigkeit der Aenderungen ist aber nicht dieselbe,

und da Copernicus aus den Beobachtungen zu erkennen glaubte, dass zu den

Zeiten des Ptolemäus das rascheste, zu seinen Zeiten das langsamste Vorschreiten

des Apogäums gleichzeitig mit der geringsten Aenderung der Excentricität, hin-

gegen zu den Zeiten des Albategnius und Alfragan eine mittlere Aenderung

des Apogäums mit der raschesten Aenderung der Excentricität stattfand, so

nahm er ähnlich wie bei der Präcession und Libration an, dass die mittlere

Apsidenlinie in einer fortschreitenden Bewegung begriffen ist, die wahre Apsiden-

linie aber um die mittlere S/ (Fig. 21) schwankt, und zwar so, dass der Mittel-

punkt der Erdbahn sich in einem Kreise n/k rückläufig bewegt i); zu den Zeiten

des Ptolemäus fiel der Mittelpunkt mit / zusammen, zu Copernicus Zeiten war

er in k; die Geschwindigkeit der Bewegung nimmt Copernicus ohne weitere

Rechnung gleich der Geschwindigkeit der Libration, also täglich 754"'8, weil

die aus den Beobachtungen sich ergebende Schwankung sehr nahe die Periode

der Libration zeigte. Da nun hieraus fO^k = ü> = 165° 38' folgt, und Sf= e^^ =
0-0414, ^/^ = ^3 = 0-0323 ist, so folgt, w^x^xv O Jt = ^, O^S = e^, Si = e^, OJk
= a, O^Sk = X gesetzt wird,

€ Stfl 00

a = 90° — i to; sin (a + x) = — sin a\ p = ^, —-.

'' ^
^3 ^ smia

und wenn der beobachtete und wegen Präcession und Libration corrigirte Ort des

Aphels wegen x verbessert wird, die mittlere Bewegung des Aphels. Copernicus

fand p = 0-00475, ^o = 0*03685, ^^ = ^q + p = 0-0416; ^2 = ^o — P = 0'0321,

den Maximalwerth von ^=7° 28'; die fortschreitende Bewegung des Aphels

gleich 24"-337 jährHch.

') Der Kreis mgl ist dabei wegzudenken.
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Nennt man nun den Winkelabstand eines Gestirnes von seinem instantanen

Aphel dessen Anomalie, so wird für die Erde, da sich das Aphel in derselben

Richtung bewegt, wie das Gestirn, die tägliche Bewegung der Anomalie etwas

kleiner sein, als die tägliche siderische Bewegung; sie beträgt [x^ = 59'8""123

und die mittlere Anomalie zur Zeit der Epoche Chr. Geb. war M^ ^= 211° 19'.

Hiernach hat man dann für die Berechnung eines Erdortes:

Mittlere Länge der Erde . . . Z = 272° 31' 4- 3548"-189 /

Mittlere Anomalie J/= 211° 19' -I- 3548"-123 /

Mitdere Anomalie der Libration

und des Bahnmittelpunktes , . ^ = 13° 30' -+- 754"-806/

e sin X = p sin A
e cos X == eQ -{- p cos A

e sin M'
x] tangy = y

/ = Anzahl

der Tage seit

Chr. Geb.

M' = M- e cosM'

Wahre Länge der Erde gleich L —y gezählt von 7 Arietis.

In der Theorie des Mondes erklärt Copernicus die erste Ungleichheit, die

aequatio centri = Mittelpunktsgleichung, genau so wie Ptolemäus durch einen

Epicykel, und bestimmt auch die Grösse

desselben aus Finsternissen auf dieselbe

Art. Für die zweite Ungleichheit, die

Evection, wählt Copernicus jedoch nicht

die excentrische Lage des Deferenten,

sondern einen Epicykel auf dem ersten,

den er den Epicepicykel nennt, wodurch

er den sehr wichtigen Vorteil erreicht,

dass die Schwankungen in den Ent-

fernungen des Mondes viel kleiner sind.

Hiernach bewegt sich der Epicykel A
(Fig. 23) auf dem Deferenten D, dessen

Mittelpunkt E mit der Erde zusammen-

fällt, mit der mittleren täglichen sideri-

schen Bewegung fx^ = 13° 10' 34"-952,

der Mittelpunkt C-^ des Epicykels A^

bewegt sich mit der täglichen anoma-

listischen Bewegung 1x2 = 13° 3' 53"-942

in entgegengesetztem Sinne (die Ano-

malie vom instantanen Apogäum ge-

zählt); endlich bewegt sich der Mond
in dem Umfange des zweiten Epicykels so, dass er in den Syzygien dem Mittel-

punkt C am nächsten, in den Quadraturen von C am weitesten entfernt ist.

Der Mond vollführt also in dem Epicykel ^^ zwei Umläufe während einer

Lunation , seine tägliche Bewegung im Epicykel ist also gleich der doppelt

genoinmenen täglichen Abstandsänderung von Sonne und Mond, also da die

letztere = 12° 11' 26"-763 ist, gleich 28. Nun ist für die Epoche Chr. Geb. die

mittlere Länge des Mondes M^'^^)= 122° 19', die mittlere Anomalie ^^2^°^= 207° 7'

die Entfernung des mittleren Mondortes vom mittleren Sonnenorte Z> = 209° 58',

daher / Tage nach Chr. Geb.
• J/j =^i(o)_^lj,^/ J/2 =-^2^"^ + H-2^ D = DQ + bt.

Da in den Finsternissen der Mond stets in dem dem Mittelpunkte C nächst

gelegenen Punkte p des Epicepicykels ist, so werden alle diese Werthe in einem

(A. 23.)
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Kreise gelegen sein, den man mit dem Halbmesser Cp um C beschreibt. Aus

den Beobachtungen der Finsternisse erhält man daher nicht den Halbmesser

des Epicykels CC^ sondern nur den Werth Cp. Copernicus findet aus 3 beob-

achteten Finsternissen für CE = \\Cp = 0-08604, die grösste hieraus folgende

Ungleichheit ist CEa = 5°. In den Quadraturen befindet sich der Mond in dem

entferntesten Punkte q, demnach für verschiedene Lagen des Mittelpunkts C,

in dem mit dem Halbmesser Cq um C beschriebenen Kreise. Da nun die

grösste Gleichung in den Quadraturen

CE^= 7° 40'

ist, so folgt

Cß = Q = sinl° 40' = 0- 13341,

somit da

r^=C,p = C,q = \{Cq - Cp) und r = CCj = \{Cq + Cp)

/ = 0-1097 ^1= 0-0237.

Man hat nun zur Berechnung eines Mondortes, da die Anomalie CC^M= 1D
ist, wenn CM= t, EM= R, CC^M= y, CEM=^ x gesetzt wird

tsiny = f^sin^D

'z cos y = r — r^cos'iD

MCE= 180°— (J/g+j)
R sin jc = T sin {M^ -\- y)

R cos X = CE-{- T cos {M^ 4- y).

Wahre Länge des Mondes

= M-^^ — X.

Die Berechnung derMond-

breiten unterscheidet sich nicht

wesentlich von derjenigen des

Ptolemäus.

Die Maximalentfernung des

Mondes ist hier 1 + (/"-t- r^)

= 1-1334, die Minimalentfer-

nung \—(r-k-r^) = 0-8666,

demnach das Verhältniss der

Entfernungen 1-31, während es

bei Ptolemäus 1-93 ist. An
Stelle von r^ war nämlich bei

Ptolemäus die Excentricität

EE' = e des Deferenten (die

Entfernungen sind \ -\- r -\- e

und 1 — r — e). Um aber die- (A. 24.)

selben Erscheinungen zu er-

klären, muss e bedeutend grösser angenommen werden. Es ist nämlich

EE' = e= Ci^ ^05^^1(7° 40' H- 5°) = ^1 cosec ^° 20' = 9-0652^1.

Auch für die Planeten Hess Copernicus den »Mittelpunkt der gleichmässigen

Bewegung« fallen, weil durch die Einführung desselben »thatsächHch die Be-

wegung im Deferenten ungleichmässig wird«. Statt dessen führt Copernicus für

die drei oberen Planeten einen Epicykel ein, in welchem die Geschwindigkeit

des Planeten gleich ist der Geschwindigkeit des Epicykelmittelpunktes im De-

ferenten. Dieser selbst ist excentrisch, für die drei oberen Planeten mit festem

Mittelpunkt, für die beiden unteren mit beweglichem Mittelpunkt. Sei für die

oberen Planeten O (Fig. 24) der Ort der Sonne, D der Mittelpunkt des De-
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lerenten, demnach 11 der Ort des Aphels, E der Mittelpunkt des Epicykels, und

sei für diese Zeit P der Ort des Planeten im Epicykel, wenn <^DEF=EDW
gemacht wird. Man kann nun die wahre heliocentrische Anomalie v-^FOW
aus der mittleren heliocentrischen Anomalie UOE berechnen, wenn die

Strecken OD = e und EP=^r^ bekannt sind. Es ist, wenn L die mittlere

Länge, M die mittlere Anomalie bedeutet

ri = !!(, -h TT/ Z = Zq -\- \i.^ n

der Erdbahn ist.

G sin X = e sin M p siny = r^ sin {M H- x)

(s cos X =^ r -\- e cosM p cosy = g — r^ cos {M -+ x)

V = M— {x +_y)

wahre heliocentrische Länge l ^=v -\-W.

Nennt man nun den Unterschied TO F =^ l^ — /= /, wo /^ die wahre

heliocentrische Länge der Erde ist, und ist X die wahre geocentrische Länge

des Planeten, so ist 'k = TTF, /=TOF, und es ist daher

OFT==p = l — /.

Den Winkel / nennt Copernicus die Parallaxe der Erdbahn; dieselbe be-

stimmt sich aus den Gleichungen

F sin p = Rq sin (/^ — /)

F cos p = ^ — Fq cos (/j — /)

wo F die geocentrische Entfernung des Planeten und i?^ = ö J" der Halbmesser

Die Bestimmung von e und M für eine gewisse Epoche wird aus

den Beobachtungen dreier Op-

positionen nach Ptolemäus

vorgenommen; für die drei

oberen Planeten nimmt dann

Copernicus r^ = \e] die Be-

stimmung r in Einheiten von

Fq folgt aus einer Beobachtung

ausserhalb der Opposition.

Für die unteren Planeten

Venus und Mercur ist der Mittel-

punkt der Kreisbahn excen-

trisch, aber nicht fest, sondern

selbst in einem kleinen Kreise

mp (Fig. 25) beweglich, dessen

Halbmesser p für Venus gleich

^Oc, für Mercur kleiner als

^Oc ist. Der Mittelpunkt der

Bahn ist für die Venus in m,

für den Mercur in n, wenn die

Erde (oder Sonne) in a oder

b, d. h. in der Richtung des

Aphels oder Perihels der Planetenbahn sich befindet. Die Geschwindigkeit des

Mittelpunktes der Bahn in dem kleinen Kreise mpn ist daher gleich der doppelten

scheinbaren Geschwindigkeit der Sonne; daher ist, wenn mcp = 2b OE g&va&c\\t

wird, der Mittelpunkt der Bahn in p, wenn die Erde in E ist, und wenn

pe\\EO gezogen wird, epF gleich dem heliocentrischen Winkelabstand zwischen

dem Erdorte und dem mittleren Planetenorte. Den Winkel epF nennt Copernicus
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die Commiitation, und die Veränderung dieser Entfernung die Bewegung der

Commutation. Ist dieselbe jj,', so ist für die unteren Planeten [ji, ' = p. — 0, indem

das Gestirn der Erde täglich um diesen Betrag voraneilt. (Für die oberen

Planeten ist fx' = — [/., um welchen Betrag das Gestirn gegen die Erde zurück-

bleibt). Man hat weiter für die Berechnung eines Ortes

Mittlere geocentrische Länge der Sonne /®=/0ö+0/
Mittlere heliocentrische Länge der Erde /^ = 180° + /®

Winkel der Commutation J/' = J/o

'

-I- 1x7.

Ist ferner die Länge des Aphels Oa gleich 11 = H^ + tt/ so ist

mcp = 'l{l^ — n); epP = M'

und man hat, wenn pF= r, 0F= a, und <^Q0F =^ B gesetzt wird, mit den

Bezeichnungen der Figur

c7 sin V = r sin (/^ 4- -Af' — 11) + p sin 2 (/^ — 0)

Qcosv = r cos (/, + J/' — ri) + p ^^.r 2 (/i
— n) -f- 3 p

^ = z; + n — il/.

Dann erhält man, wenn wieder die geocentrische Distanz des Planeten

EF= F, der Halbmesser der Erdbahn OE = Rq und <^ FEO = q gesetzt wird,

die geocentrische Länge aus den Formeln

R sin ^ = !j sin B
R cos q = a cos B — R^

Für den Mercur kommt noch hinzu, dass sich der Planet nicht in F be-

findet, sondern in dem Durchmesser pF des Deferenten durch ein gewisses

Stück F^F^ = 2pi hin und her bewegt, und zwar ist die Periode der Bewegung

ebenfalls ein halbes Jahr, indem der Planet in F^ ist, so oft die Erde sich in

der Richtung des Aphels oder Perihels der Mercursbahn (in a oder b) befindet.

Der jeweilige Abstand r^ des Mercur von dem Mittelpunkt / seiner instantanen

Bahn wird demnach
ri = r — pi cos 2 (/i

— 11)

und es ist O c ^= e verschieden von 3p; man hat daher für den Mercur:

(j sin V = r^ sin (/^ + J/' — 11) + p sin 2 (/^ — FI)

a cosv = r^ cos {/^ -h M' — U) -\- e -h p cos 2 (/^ — D)

B = v -hü — M
R sin q = <7 sin B
R cos q = G cos B — Rq

1 = M-\- q.

Nach CoPERNicus ist:

für den
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Eine bedeutende Vereinfachung erhielt die Theorie der Breitenbewegungen

in dem heliocentrischen System. Der Unterschied zwischen £7xXiat? und Xo^wai?

konnte verschwinden, nachdem ja die Bahnlage sich nicht geändert hatte, ob

nun die Erde sich in der Richtung der Apsiden oder in anderen Punkten der

Planetenbahn befand. Allein Copernicus nahm die von Ptolemäus gefundenen

Differenzen in den Neigungen der Bahnen als reell an (während sie nur in Beob-

achtungsfehlern ihre Ursachen hatten), wodurch er in der Apsidenrichtung

und senkrecht dazu verschiedene Neigungen, die er Deklination und Obliquation

nennt, erhielt; zur Erklärung musste er dann eine schwingende Bewegung der

Bahn um die KnotenHnie annehmen. Auch die Deviation, in Folge deren Venus
.

beständig gegen Norden, Mercur stets gegen Süden getragen wird, behält Co-

pernicus noch bei^).

Das CoPERNiCANi'sche System brachte nicht gleich die Vortheile, die wir

heute in demselben finden, denn noch waren die Kreisbahnen das erklärende

Element, und die Ungleichheiten mussten durch Epicykeln dargestellt werden.

Dadurch wurde das System allerdings nicht schlechter, sondern nur complicirter

gemacht, denn durch Superposition einer genügenden Anzahl von Epicykeln

kann jede periodische Bewegung dargestellt werden, wobei allerdings für jede

der Coordinaten (Bewegung in Länge, in Breite, und Darstellung der Entfernungen)

ein eigenes epicyklisches System nöthig würde. Das System erhielt auch gleich

anfangs eine ziemlich rasche Verbreitung. Copernicus selbst sagt, dass er von

den beiden Kirchenfürsten, dem gelehrten Cardinal Nicolaus Schomberg von

Capua, und dem Bischof Tiedemann Giese von Kulm wesenthch zur Herausgabe

des Werkes ermuntert wurde, und die Dedication seines Werkes »De revolutio-

nibus orbium coelestium«, in welchem er sein System auseinander setzte, an

Papst Paul III. beweist, dass selbst das Oberhaupt der katholischen Kirche sich

damals der neuen Lehre günstig zeigte. Zu den ersten Anhängern desselben

unter den Männern der Wissenschaft gehörten Reinhold ^) und Rhaeticus^).

Der erstere, welcher übrigens auch eine neue mit Commentaren und Figuren

versehene Ausgabe vonPEURBAcn's »Theoricae novae planetarum« besorgte, rechnete

unter Zugrundelegung der CoPERNiCANi'schen Lehre neue Tafeln, die f>Tabulae

Prutenkaev,. Der letztere war überhaupt einer der ersten, welcher von Copernicus

selbst den Inhalt seines Werkes erfuhr; er schrieb an Schoner eine kurze Zu-

sammenfassung desselben, worin er auf die besonderen Vorzüge der Copernicani-

schen Lehre hinweist, und welche später als i>Naryatio Primae dem Werke

beigedruckt wurde. Schoner*) scheint aber doch ein starrer Anhänger des alten

PxoLEMÄi'schen Systems geblieben zu sein; er gab Planetentafeln, eigendich

einen Abdruck der ALPONSiNi'schen heraus, hierzu eine Theorie der Planeten

nach Peurbach, wobei er zur Förderung der Anschauung für die Bewegung

jedes Planeten das ganze Epicykelsystem desselben nebst der Bewegung der

achten Sphäre durch Modelle vorstellte, welche jedoch den Ausspruch Alfons X.

1) Näheres hierüber s. Herz, Geschichte der Bahnbestimmung von Planeten und Kometen,

II. Theil, pag. 94 ff.

2) Geboren 151 1 in Thüringen; seit 1536 war er bis zu seinem 1553 erfolgten Tode

Professor der Mathematilv in Wittenberg.

3) Geboren 1514 in Feldkirch; auch er war 1537 Professor der Mathematik in Witten-

berg geworden, ging 1542 in gleicher Eigenschaft nach Leipzig, blieb jedoch auch hier nicht

lange, sondern ging nach Polen und Ungarn, und starb 1576 in Kaschau.

*) 1477 in Nürnberg geboren. Seit 1526 bekleidete er bis zu seinem 1547 erfolgten

Tode eine mathematische Lehrstelle in Nürnberg.
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»Wenn Gott mich bei Erschaffung der Welt zu Rathe gezogen hätte, so hätte

ich es einfacher gemacht«, nur zu sehr zu rechtfertigen schienen.

Es scheint jedoch die Kirche sehr bald eine entschieden ablehnende, viel-

leicht schon jetzt jene feindliche Haltung gegen das CoPERNiCANi'sche System

eingenommen zu haben, welche bald in offene Feindseligkeiten ausbrach. Es ist

sehr wahrscheinlich, dass dies die Ursache war, warum Tycho Brahe sein

gewissermaassen vermittelndes System aufstellte, nach welchem die 5 Planeten

Mercur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn sich um die Sonne bewegen, und diese

selbst so wie der Mond um die Erde, ein System, das später in der Zeit der

Meinungskämpfe wiederholt auftritt (bei Reimarus Ursus, Lansberg, Röslin u. a.)

TvcHO Brahe') beobachtete von 1576 bis 1597 in der für ihn von Fried-

rich IL von Dänemark zu diesem Zwecke erbauten Uranienburg auf der Insel

Hveen, und später (nach dem Tode seines fürstlichen Gönners) in Prag. Seine

theoretischen Arbeiten sind in den beiden Werken :»über den neuen Stern von

1572« und »über den Kometen von 1577« niedergelegt. Die Schiefe der Ekliptik

findet er 23° 31^'; bezüglich der Ungleichheiten in der Präcessionsbewegung

schliesst er sich der Theorie des Copernicus an. Für die Bestimmung des

Apogäums und der Excentricität der Sonnenbahn schlägt er ebenfalls den von

Copernicus angegebenen Weg ein. Er findet die Länge des Apogäums der

Sonnenbahn 95^°, die Excentricität gleich 0"03584, jedoch nimmt er eine eigene

Bewegung des Apogäums (unabhängig von der Präcessionsbewegung) nicht an,

und schreibt die verschiedenen erhaltenen Werthe nur Beobachtungsfehlern,

besonders aber der Vernachlässigung der Refraction zu. Er selbst giebt eine

Tafel der Refraction für verschiedene Höhen, wie er sie aus den Beobachtungen

ableitete. Er findet jedoch die Refraction verschieden für Fixsterne, für die

Sonne und den Mond. Für die Sonne ist z. B. die Horizontalrefraction 34',

für den Mond 33', für die Fixsterne nur 30'. In der Höhe von 10° wird sie

für die Sonne gleich 10', für den Mond 10|', für die Fixsterne nur 5V. Die

Bestimmung der Refraction nimmt Tycho sowohl für die Sonne als auch für

die Fixsterne so vor, dass er das Gestirn im Meridian beobachtet, wo seine

Refraction als verschwindend angenommen werden kann, und gleichzeitig Azi-

muthe und Zenithdistanzen ausserhalb des Meridians misst, für die Sonne natür-

^) Zu Knudstrup in Dänemark am 14. December 1546 geboren, bezog er 1559 die Universität

Kopenhagen, 1562 diejenige in Leipzig, wo er die Rechte studiren sollte, sich aber mehr mit

Astronomie befasste. 1565 kehrte er in sein Vaterland zurück, wo er aber auf den Widerstand

seiner adelsstolzen Familie bei seinen astronomischen Beschäftigungen stiess. Er ging wieder

nach Deutschland zurück, wo er sich abwechselnd in Rostock, Wittenberg und Augsburg aufhielt;

1570 kehrte er nach Dänemark zurück, wo ihm sein Onkel Steen Bilde unweit Knudstrup eine

Sternwarte baute. Seine bald darauf erfolgte Verheirathung mit einer Bürgerlichen (Christine)

entzweite ihn abermals mit seiner Familie. Er ging wieder nach Deutschland , und besuchte

auch die Schweiz und Venedig. Nach seiner Rückkehr 1575 beschenkte ihn König Friedrich II.

dem er durch den Landgrafen Wilhelm IV. von Hessen empfohlen war, mit der Insel Hveen,

wo ebenfalls mit Unterstützung des Königs eine grosse Sternwarte , die Uranienburg, gebaut

wurde. Auf ihr beobachtete Tycho mit Longomontan und Tengnagel bis 1596. Nach dem

Tode Friedrich IL änderten sich die Verhältnisse für ihn, und er verliess 1597 sein Vaterland,

ging nach Rostock, wo er sich nahe ein Jahr aufhielt, uivd dann nach Prag 1599, wo ihm

Kaiser Rudolph II. das in der Nähe gelegene Schloss Benatek schenkte und eine Sternwarte

erbauen Hess, welche er bald aus Mangel an Platz mit einem Palais in Prag, das ihm der Kaiser

zu diesem Zweck überliess, vertauschte. Longomontan und Tengnagel waren ihm nach Prag

gefolgt, und bald gesellte sich Kepler hinzu, doch starb Tycho schon wenige Monate darauf

am 24. October 1601.

5*
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lieh zur Zeit der Solstitien, wo sich die Deklination derselben im Laufe der

Beobachtungszeit nur wenig ändert. Für die Sonne schlug er übrigens noch

den Weg ein, dass er ihre Rectascension sowohl beim Meridiandurchgange als

auch beim Auf- und Untergange mittels einer Aequinoctialarmille bestimmt. Die

Unterschiede in der Refraction für die Sonne und die Fixsterne rührten eines-

theils von den

^j^ Beobachtungs-

fehlern, anderer-

seits aber auch

davon her, dass

er die Sonnen-

parallaxe mit ei-

nem falschenWer-

the — er nimmt

die Horizontalpa-

rallaxe gleich 3'

an — einführte.

Vielleicht die

wichtigste Ent-

I deckung Tycho's

• ist die Entdeck-
I

» ung zweier neuer

Ungleichheiten in

derBewegung des

Mondes: der »Va-

riation« und der

»jährlichen Glei-

chung«. Die Be-

wegung des Mon-

des erfolgt nach

TvcHO in folgen-

der Weise: In A
(Fig. 26) ist die

Erde, der Mittel-

punkt des Defe-

renten beschreibt

einen kleinen Kreis AA^B derart, dass er zur Zeit der Syzygien in A ist

(mit der Erde zusammenfällt). Die Geschwindigkeit der täglichen Bewegung

des Deferentenmittelpunktes in diesem kleinen Kreise ist demnach gleich der

doppelten täglichen Aenderung der Entfernung des Mondes von der Sonne.

Nach einer gewissen Zeit wird der Mittelpunkt des Deferenten nach A^ ge-

kommen sein, sodass AOA^ gleich der doppelten Entfernung Sonne—Mond

(= 2Z)) ist. In dem Deferenten bewegt sich der Epicykelmittelpunkt C mit der

anomalistischen Geschwindigkeit und der Mittelpunkt D eines zweiten Epicykels

in dem ersten Epicykel ebenfalls mit der anomalistischen Geschwindigkeit im

entgegengesetzten Sinne. In dem zweiten Epicykel endlich bewegt sich der

Mond. Es ist für die Zeit des Apogäums des Mondes der Mittelpunkt D von

der Erde am weitesten, der Punkt /^ selbst aber dem Mittelpunkt C am nächsten.

Sieht man zunächst von dem zweiten Epicykel ab, so könnte das System des

Deferenten K und des Epicykels A\ durch einen excentrischen Kreis ersetzt

(A. 26.)
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werden, dessen Excentricität AE^=CD ist. Wir wollen die Halbmesser der

Kreise k,K,K^, K^ bezw. mit ^,r,r^,r^ bezeichnen, wobei r = 1 angenommen
werden soll. Es wäre also die Excentricität der Mondbahn im Apogäum und

Perigäum gleich r^, die grösste Mittelpunktsgleichung Xs bestimmt durch sin Xs

= r, ; nachdem aber inzwischen der Mond dem Mittelpunkte C bald um r^

näher gerückt, bald um ebensoviel entfernter ist und überhaupt alle zwischen-

liegenden Entfernungen annehmen kann, so wird die grösste Mittelpunktsgleichung

schwanken zwischen den durch sin Xs'-^^ = )\ + ^5 und sin Xs^^'> = r^ — r^ be-

stimmten Grenzen. Die grösstmögliche Mittelpunktsgleichung wird demnach

Xs^^^- Für eine andere Lage des Deferentenmittelpunktes (A^) ist die Linie O C,

von welcher bei Tycho die Anomalien gezählt werden, nach A^C gerückt, und

die Bahn des Punktes D um A, ist ebenfalls durch einen excentrischen Kreis

darstellbar, dessen Mittelpunkt in'^j liegt. Die wahre Excentricität der Bahn
von D ist demnach A£^ und die grösste Mittelpunktsgleichung schwankt

zwischen arc sin {A£^ -+ r^) und arc sin {AE^ — r^). Für die Quadraturen ist

der Mittelpunkt des Deferenten nach B gekommen und die Bahn des Punktes D
ist ein excentrischer Kreis, dessen Mittelpunkt in F liegt, dessen Excentricität

also gleich AF=r^ + ^^ ist, dessen grösste Mittelpunktsgleichung daher

durch sinxg = r^ -f- 2p gegeben wäre. In Folge der Bewegung des Mondes
im Kreise K^ ist daher der grösste Werth derselben bestimmt durch sinxJ^)

= (2p + Tj + rg). Man hat demnach für die beobachteten grössten Mittel-

punktsgleichungen (4° 58' und 7° 28' nach Tycho)

in den Syzygien sin x^ == sin 4° 58' = 0*08700 = r^ -+- r^

in den Quadraturen sin Xg ^= sin 7° 28' = 0' 13048 = 2p + rj -i- r^,

woraus sich p = 0'02174 findet. Unter Berücksichtigung der einfachen Mittel-

punktsgleichung hätte TvcHO daher mit einem excentrischen Kreise ausgereicht,

dessen Mittelpunkt sich in dem Kreise EE^F bewegt, und dessen Halbmesser

=^1 + ^2 = 0' 087 00 gewesen wäre. Tycho fand aber, dass die Beobachtungen
besser dargestellt würden, wenn er den excentrischen Kreis durch einen Epicykel

ersetzte, dessen Halbmesser er in zwei Theile zerlegte, sodass r^ = Xr. ist,

woraus r^ = 0' 05800, r.^ = 0-02900 folgt; durch diese Annahme wird überdies

die Entfernung A^F^ stets kleiner bleiben als r -t- r^ + ^2 und stets grösser

als r — ^1 — ^2' w^'^ ^'^ Strecke C^F' nie in die Richtung Cj/?', die Strecke

C^F' nie in die Richtung C^D" fällt. Damit ist aber die Mondtheorie noch
nicht erledigt. Aus vielen Beobachtungen fand Tycho, dass er den Mittelpunkt

C des ersten Epicykels etwas verschieben müsse und zwar in der Richtung der
Tangente vor- oder rückwärts und zwar um den Betrag 40.V' sin 2Z) (die

Bewegung wird durch den kleinen Kreis x definirt, erfolgt aber in Tangente /)

um welchen Betrag demnach die Längen des Mondes vergrössert erscheinen.

Diese von Tycho mit dem Namen »Variation« belegte Ungleichheit ist auch
ihrer Grösse nach von Ty'Cho fast genau bestimmt worden, während das von
der doppelten Anomalie abhängige Glied etwas fehlerhaft ist. Man hat nämlich
zur Berechnung nach der TvcHONi'schen Zerlegung:

Mittlere Länge des Mondes M= MW + ^x
Mittlere Anomalie des Mondes J/^ = yJ/j(o) + [x^t

Oy sin Tj = ^2 sin 2 M^ ag sin x^ = a^ sin (M^ -+- Tj)

(Tj cos x^ = r^ — rg cos 1M^ a^ cos Xg = r -f- a^ cos {M^ H- ^i)
<D'C^F^ = M^ + x^ <F,A^C = M^—x^.
Nun bildet man die verbesserte Länge des Mondes M' = M— x^ und zieh

davon die wahre Länge der Sonne ab, d. h. man bildet den Abstand von
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Sonne und Mond, wo für den Mond bereits die Prosthaphärese des F^pitykels

berücksichtigt wird, also

D = M' — l

dann hat man
R sin V = c^ sin {M^ — Tg) — p sin 2Z>

jR cos V = jg ^^-^ (-^1 — "^2) + P — P ^^^ 2-Ö.

Hieraus oder direkt durch Projection aller Strecken auf AD und auf eine

dazu senkrechte Richtung erhält man:

R sin V =^ r sin M^ — r^ sin 2 M^ — p sin 2D
R cos V = r cos M-^ -4-^1 — r^ cos ^ M-^ ->r ^ — f cos "2 D

und daraus

R sin (J/j — v) = {r-^^ H- ^3 -H p) sin /J/^ -h- p sin (2Z>— J/J
R cos {M^ — v) — r + {r ^

— r^ + ^) cos M^ — ^ cos {1D — M^ ).

Entwickelt ma.n /an^{AI

^

— v) nach Potenzen von r^:r, r^'.r, p:r, bleibt bei

den zweiten Potenzen stehen und setzt r ^= \, so erhält man:

^ = M,- ^i±-^±-P
sin J/, H- 1

^^^+P)'- ^ sinIM, - -^ sin{^D-M.)
' arc V ^ ^ arc V * arc \ ^ ^^

— ^ -^77 sin {AD — ^M^) + P^i-±-,-P^
sin 2(Z? — M,) ^—\j sin 2Z>

^ arc \
^ ^' arc \

^ ^^ arc \

und durch Substitution der Werthe für r^, r^, p:

V = M— 6° 13'-8 sinM^ + 9'-5 ^/ä 2 J/j — 1° 14'-7 j/ä (2Z) — il/^)

— 0'-8 sin (4Z> — 2il/i) + 6'-0 .j/Vz 2 (Z> — J/J — 2'-2 ^/« 2Ä ^^^

Brmgt man noch an v die Variation + 40'*5 sin 2X> an, so wird, wenn die

Länge des Apogäums AC= ü gesetzt wird

Wahre Länge des Mondes = H + z' -i- A0''5 sin2D. (l>)

Tycho hatte ausserdem noch eine andere Ungleichheit in der Bewegung
des Mondes bemerkt, die er dadurch berücksichtigt, dass er für die Bewegung

der Mondorte eine andere Zeitgleichung (s. d.) verwendet, wie für die Sonnen-

örter. Rechnet man aus der von TvCHO gegebenen Zeitgleichungstabelle für

die Reduction der wahren Zeit auf mittlere Zeit den analytischen Ausdruck, so

findet sich

Z = — 8'«-179 sin (Q— 95° 10') — 10'«-16 sin 2©
+ 0'«'22 sin 40 — 0'«-12 cos 4Q,

sodass, wenn 7^ die wahre, / die mittlere Zeit bedeutet,

/ = a/ -t- Z
ist. Der Ausdruck für Z ist thatsächlich ziemlich vollständig und enthält sowohl

die Reduction wegen der ungleichmässigen Bewegung der Sonne in der Ekliptik

(erstes Glied) als auch die Reduction auf den Aequator. Für den Mond wird

aus der wahren Zeit eine mittlere Zeit /j mittels einer Zeitgleichungstabelle

gefunden, iür welche

/j = ze/ H- Zj

ist, und für welche sich aus der Tabelle der analytische Ausdruck

Z, = — 595^-93 sin2Q + 12^-817 sinAQ

ergiebt, in welcher also die Mittelpunktsgleichung der Sonne unberücksichtigt

bleibt. Nun wäre der wirkliche mittlere Ort des Mondes / Tage nach der

Epoche AI' = Mq -\- \i.t, der von Tycho gerechnete ist aber J/, = Mq h- [x/j,

wobei /j = w 4- Zj = / H- (Z^ — Z) ist, folglich

J/i = J/o ^- I^^ + (^1 — ^)V-
daher M^ ~ M' ^ (Z, - Z) (x.
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Da nun, wenn v® die vom Apogäum der Sonne gezählte Anomalie der

Sonne bedeutet,

[X (Zi — Z) = + 269"-4 sin (0 — 95° 10') = + 4'-5 sinv®

ist, so wird die wegen Zeitgleichung corrigirte, von Tycho angewendete mittlere

J>änge des Mondes M gleich der uncorrigirten (wirklichen) mittleren Länge zur

Beobachtungszeit vermehrt um 4'"5 sin z/©. Der in Gleichung (a) auftretende

Wertn von M enthält bereits implicite das letzte Glied, sodass nach Tycho :

Wahre Länge des Mondes = Mittlere Länge des Mondes

— 6° 13'-8 sin M^ + 9'-5 sin 2M^ — 1° U'7 sin (^D — M^
— 0'-8 sin {^D — 2 J/j) [ -t-

6'-0 ^/«2 {D — yJ/J] + 38'-3 sin 1D -h 4'-5 stn v^.

Der wahre Werth der Mondgl^eichung lautet:

— 6° 17'-3 sin M^ + 12'-8 sin 1M^ — 1° 16'-5 sin i^D— M^) + 0'-5 sin{^D— 1M^)
— 2' sinD + 39'-5 sin 1D + ll'-2 sin e'©.

Die letzten beiden Ausdrücke repräsentiren die Variation und die jährliche

Gleichung; die erstere ist daher bei Tycho sehr nahe richtig, die zweite um
mehr als die Hälfte zu klein.

Um die Breiten des Mondes darzustellen, sah sich Tycho veranlasst,

die Neigung der Mondbahn verändeilich anzunehmen. Er fand nämlich, dass

die grössten Breiten des Mondes in den Syzygien 4° 58'' 5, in den Quadraturen

5^ 17'*5 waren. Die hieraus sich ergebende Veränderhchkeit der Neigung be-

trägt 19', weshalb Tycho annimmt, dass sich die Pole der Mondbahn in einem

kleinen Kreise bewegen, dessen Halbmesser 9'"5 ist, und dessen Mittelpunkt vom

Pole der Ekliptik 5° 8' absteht.

Die Entfernung des Mondes findet Tycho in der Erdnähe 52|, in der

Erdferne 60^.^, das Verhältniss der grössten und kleinsten Entfernung gleich 1T6.

Dagegen findet er für den scheinbaren Halbmesser des Mondes in der grössten

Entfernung von der Erde 32' 32", in der kleinsten 36' 0", also das Verhältniss

derselben gleich LH. Die Entfernung der Sonne von der Erde nimmt Tycho

gleich 1150 Erdhalbmessern, und dieses ist auch die mittlere Entfernung von

Mercur und Venus. Die mittlere Entfernung des Mars ist 1745, des Jupiter 3990,

des Saturn 10550 Erdhalbmesser, die Entfernung der Fixsternsphäre gleich 14000

Erdhalbmessern.

Tycho Brahe war der erste, der den Lauf eines Kometen durch Rechnung

verfolgte. Da er keine messbnre Parallaxe für den Kometen von 1577 fand, so

nahm er als erwiesen an, dass er zu den Weltkörpern gehöre, und schloss, dass

er eine Kreisbahn ausserhalb der Venusbahn um die Sonne beschreibe, deren

Halbmesser kleiner als die Entfernung der Erde von der Sonne sei. Tycho
fand jedoch ferner, dass der Komet sich in dieser Bahn nicht gleichförmig

bewegte, auch schien ihm eine Zerlegung in zwei einfache Bewegungen (auf

einem Epicykel) nicht geeignet, denn er glich die Bewegung empirisch derart

aus, dass die Veränderungen derselben ziemlich regelmässig stattfänden. Er gab

auch eine »Ephemeride« des Kometen, in welcher ausser dieser heliocentrischen

Bewegung auch die geocentrischen Längen und Breiten nebst den täglichen Ver-

änderungen derselben angeführt erschienen. Die Richtung der Kometenschweife,

welche Fracastor (f 1553) und Apian (1495—-1552) von der Sonne weggerichtet

fanden, findet Tycho von der Venus weggerichtet, eine Erscheinung, die sich

wohl durch die Krümmung: der Kometenschweife erklären lässt.
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Auch Wilhelm IV., Landgraf von Hessen^) (1532 — 1592), welcher sich in

Kassel eine Sternwarte erbaute und daselbst anfänglich mit Schoner, später mit

Rothmann (f 1596) und Bürgi (1552— 1632) beobachtete, scheint sich eher dem
TvcHONi'schen System angeschlossen zu haben, wie sich aus dem von Rothmann
verfassten Werke über den Kometen von 1585 folgern lässt. Ueberhaupt scheinen

die Arbeiten Tycho's seit seinem Besuche bei Wilhelm von Hessen im Jahre 1575

von wesentlichem Einfluss auf den letzteren gewesen zu sein. Bemerkenswerth

ist, dass in dem eben erwähnten Werke über den Kometen von 1585 sich auch

eine Ephemeride des Kometen ähnlich der von Tycho für den Kometen von

1577 gegebenen findet. Besondere Verdienste erwarb sich Wilhelm von Hessen

auch noch durch die sorgfältige und wiederholte Beobachtung von Fixsternen.

Dabei wurde die alte Methode der direkten Bestimmung von Länge und Breite

verlassen; es wurden die Deklinationen aus Meridianhöhen, die Rectascensionen

aus den Differenzen der Durchgangszeiten durch den Meridian ermittelt, wobei

also, wie es scheint, zum ersten Male für die direkte Rectascensionsbestimmung

die Uhr verwendet wurde, und schliesslich aus den Aequatorcoordinaten die

Eklipticalcoordinaten abgeleitet. Bei der Bestimmung der Deklinationen hatte

Wilhelm von Hessen bereits die Refraction berücksichtigt. Bürgi soll sich über-

dies besondere Verdienste durch die Construction guter Uhren sowie durch die

Erfindung eines den Logarithmen ähnlichen Algorithmus erworben haben.

Unterdessen war in der Kirche ein Umschwung eingetreten. Die Copernicani-

sche Lehre war mehr als irgend eine andere wissenschaftliche Reform ge-

eignet, den Sieg der Wissenschaft über den Dogmatismus anzubahnen. Und
wenn erst das durch die Kirche sanctionirte Dogma von der Bewegung der

Sonne fallen gelassen wurde, so lag für die Kirche die Gefahr nahe, dass auch

bald andere Dogmen nachfolgen könnten. Es trat demnach eine den Fortschritt

der Wissenschaften hemmende Reaction ein; die Wissenschaft musste dem
Dogma der Religion untergeordnet werden, für die Physik war Aristoteles, für

die Astronomie Ptolemäus die unanfechtbare Autorität. Im Jahre 1600 fiel der

gelehrte und aufgeklärte Giordano Bruno, ein Anhänger des CoPERNiCANi'schen

Systems, dieser Richtung zum Opfer, am 17. Februar wurde er von der Inquisition

dem Scheiterhaufen übergeben. Es war damals ziemlich gefährlich — am meisten

allerdings in dem unter geistlicher Herrschaft stehenden Italien — das heliocen-

trische System anzuerkennen, und viele stellten sich aus Utilitätsgründen auf den

TvcHONi'schen Standpunkt.

Die TvcHONi'sche Planetentheorie, welche im Grunde genommen für die

oberen Planeten nur eine Transposition des CoPERNiCANi'schen, für die unteren

Planeten identisch mit dem PTOLEMÄi'schen ist, findet sich auseinandergesetzt in

'j 1532 clem Landgrafen Philipp dem Grossmüthigen geboren, studirte er anfänglich in

Cassel, ging 1546 nach Strassburg, ergriff jedoch im folgenden Jahre, nachdem sein Vater in

Gefangenschaft gerathen, die Zügel der Regierung, befreite seinen Vater 1552 und widmete

sich wieder den Studien. Für einige Zeit war der von ihm aus Nürnberg berufene Schoner

in Kassel und beobachtete auf der daselbst 1561 erbauten Sternwarte sehr fleissig. 1566 ver-

mählte sich Wilhelm IV. mit Sabine von Württemberg und übernahm 1567 nach dem Tode

seines Vaters die Regierung. Durch den Besuch Tycho's neuerdings angeeifert, berief er 1577

Rothmann und den Uhrmacher Bürgi. Nachdem der erstere 1590 von der Sternwarte schied,

hatte Bürgi fortan die sämmtlichen Arbeiten an der Sternwarte zu besorgen, und blieb auch

nach dem am 25. August 1592 erfolgten Tode des Landgrafen Wilhelm nach dem Wunsche

des neuen Landgrafen MoRiTZ in seiner seitherigen Stellung.
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der Asironomia datiica von LongomontanI), einem Schüler und späteren Mit-

arbeiter Tycho's. In diesem Werke, welches eigentlich ein Lehrbuch der

Astronomie ist, werden die drei Weltsysteme zusammengestellt und schliesslich

dem TvcHONi'schen, vielleicht auch mit Rücksicht auf die herrschende Strömung,

der Vorzug gegeben. Einen Hauptgrund für die Verwerfung des Copernicani-

schen Systems findet Longomontan darin, dass sich unter der Annahme der

Bewegung der Erde in einer Bahn, deren Halbmesser nach Coperntcus gleich

1150 Erdhalbmessern ist, für die Fixsteine, wenn man ihre jährliche Parallaxe

auch nur zu einer Bogenminute annimmt, eine Entfernung von nahe 8 Millionen

Erdhalbmessern ergeben würde, woraus wieder, da ihr scheinbarer Durchmesser

gleich 1' gefunden wurde, der wahre Durchmesser derselben 2300 Erdhalbmesser,

also grösser als der Durchmesser der ganzen Erdbahn folgen müsste, was als

absurd bezeichnet wird. Doch werden wiederholt alle drei Theorien als Bei-

spiele verwendet, so für den Saturn das PxoLEMÄi'sche, für den Jupiter das

CoPERNiCANi'sche, für den Mars das TvcHONi'sche System. Bei Mercur und Venus

werden alle drei Systeme (eigentlich die beiden, da ja das TvCHONi'sche und

PxoLEMÄi'sche hier identisch sind und sich nur durch die Anwendung eines

Epicepicykels im concentrischen Kreise, statt eines einfachen Epicykels im excentri-

schen Kreise unterscheiden) angewandt, woraus man sieht, dass Longomontan

die Frage als eine rein physikalische, vielleicht noch nicht gelöste, betrachtet,

während die geometrische Darstellung in allen drei Formen identisch ist.

Für den Mond wendet Longomontan die TvcHONi'sche Bewegungsform un-

verändert an, giebt aber noch eine andere »neue« Darstellung, welche sich jedoch

von der TvCHONi'schen nur dadurch unterscheidet, dass der erste Epicykel durch

einen excentrischen Kreis ersetzt wird. Die Variation wird unverändert nach

Tycho berechnet. Sonderbar ist, das Longomontan die von Tycho nur für

den Mond verwendete, also unvolls'iändige, um einen Theil der jährlichen

Gleichung des Mondes verminderte Zeitgleichung für die Reduction der wahren

auf die mittlere Zeit für alle Beobachtungen anwendet.

Recht gut sind in diesem Lehrbuche bereits die Aufgaben der sphärischen

Astronomie behandelt. Für die geographische Ortsbestimmung werden die

folgenden Methoden zusammengestellt: Zeitbestimmung. Erste Methode:

Messung von Sonnenhöhen oder Sternhöhen, möglichst weit vom Meridian und

nicht zu nahe dem Horizonte, ersteres, weil die Beobachtungen im Meridian selbst

wegen der langsamen Höhenänderung die Zeit sehr unsicher geben, letzteres

wegen der Unsicherheit der Refraction. Zweite Methode: Beobachtung der

Zeit des Meridiandurchganges des Gestirns. Polhöhenbestimmung. Erste Methode:

Messung von Meridianhöhen der Sonne oder eines bekannten Sternes; die

Messungen müssen in der Nähe des Meridians gemacht werden, weil die Höhen
daselbst lange Zeit nahe constant sind und ein Fehler in der Zeitangabe bei-

nahe belanglos ist. Zweite Methode: Beobachtung des gleichzeitigen Durch-

gangs zweier bekannter Sterne durch denselben Vertical, wenn die Höhe eines

derselben gemessen wird, wobei die Zeit selbst nicht bekannt zu sein braucht.

Dritte Methode: Beobachtung der Zeit des Durchgangs zweier Sterne durch

denselben Vertical, ohne Höhenmessung. Vierte Methode: Gleichzeitige Beob-

achtung zweier bekannter Sternpaare in demselben Höhenkreise, wobei weder

') Christian Severin, genannt Longomontan, geboren 1562 in dem dänischen Dorfe

Longberg, war lange Zeit sowohl in Hveen als auch in Prag Mitarbeiter Tycho's; später wurdi-

er Professor in Kopenhagen, wo er 1647 starb.
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die Zeit noch die Höhen selbst bekannt zu sein brauchen. Azimuthbestimmung.

Erste Methode: Mittels des Gnomon, d. h. durch Messung von correspondiren-

den Sonnenhöhen. Zweite Methode: Aus einer beobachteten Sonnenhöhe bei

gegebener Deklination der Sonne. Bestimmung der geographischen Länge.

Erste Methode: Aus den Beobachtungen von Mondfinsternissen. Zweite Methode:

Durch die Messung von Monddistanzen, zu welchem Zwecke 15 Ekliptikalsterne

als besonders passende Vergleichssterne mit ihren Längen und Breiten angeführt

werden. Bestimmung der Sterncoordinaten. Erste Methode: Durch Bestimmung

der Höhe und des Azimuthes des zu bestimmenden Sterns bei bekannter Zeit.

Zweite Methode: Messung der Meridianhöhe des unbekannten Sterns und Be-

stimmung seiner Entfernung von einem anderen bekannten Stern. Dritte Methode:

Messung der Entfernung von zwei bekannten Sternen.

Die Reductionen der Beobachtungen sind jedoch von den unsrigen noch

sehr weit verschieden, was besonders durch die angestrebte Genauigkeit bedingt

wird. Bei der Bestimmung der Polhöhe aus Meridianhöhen von Sternen konnte

die Zeit ganz unberücksichtigt bleiben; bei den Reductionen der gemessenen

Monddistanzen berücksichtigte oder eigentlich eliminirte man die Mondparallaxe

einfach dadurch, dass man die Anhaltsterne in der Nähe der Ekliptik nahm und

die Messung der Distanz nur vornahm, wenn die Parallaxe in Länge gleich Null,

d. h. wenn der Mond im Nonagesimus war.

Unbekümmert um die damals herrschende kirchliche Strömung und um die

für ihn in ItaHen daraus erwachsenden Gefahren bekannte sich Galileo Galilei i)

(1564—1642) zu dem durch einige seiner eigenen Entdeckungen neuerdings er-

wiesenen CoPERNiCANi'schen System. Seine Entdeckungen in der Astronomie

erstreckten sich sowohl auf das praktische, als auch auf das theoretische Gebiet,

auf letzteres allerdings nur indirekt. Von fundamentaler Bedeutung für seine

praktischen Erfolge war aber die um diese Zeit erfolgte Erfindung des Fern-

rohres. Als Galilei die Kunde erhielt, dass in Holland ein Instrument con-

slruirt worden sei, mit dessen Hilfe man entfernte Gegenstände deutlich wahr-

nehmen könne, fertigte er sich ein ähnhches Instrument, bestehend aus einer

Sammellinse als Objectivglas und einer Zerstreuungslinse als Ocular, das später

nach ihm benannte GALiLEi'sche oder richtiger holländische Fernrohr. Im Niinc'ms

Sidereus theilt Galilei mit, dass sein erstes von ihm construirtes Fernrohr eine

9 fache Vergrösserung bot, bei dem zweiten erhielt er schon eine 60 fache, und

1) Geboren am 15. Februar 1564 zu Pisa, bezog er in seinem 19. Jahre daselbst die

Universität, wo er Medizin studiren sollte, er widmete sich jedoch mehr den mathematischen

Studien, so dass er bereits 1589 die Professur der Mathematik in Pisa erhielt. Seine Neider

und Feinde brachten es jedoch dahin, dass er 1592 Pisa verliess und nach Padua ging, wo er

anfänglich für 6 Jalire und nach dieser Zeit unter Verdopplung seines Gehaltes für Lebenszeit

als Professor der Mathematik angestellt wurde. 16 15 begannen die Anklagen gegen Galilei;

das erste Mal blieb es bei einer Ermahnung, von der CoPERNiCANi'schen Lehre abzustehen; ob-

schon er sich nicht fügte, konnte er doch Rom ungehindert verlassen, durfte aber öftentlich das

CoPERNiCANl'sche System nicht lehren. Unter Papst Paul V. wurde er auch nicht weiter be-

helligt. Als Urban vir., der als Cardinal Galilei günstig gesinnt war, den päpstlichen Stuhl

bestieg, schöpfte er neuerdings Muth und gab seine »Dialoge« über das PxoLEMÄi'ische und

CoPEKNiCANl'sche System heraus (1632). Dadurch machte er sich jedoch wieder unter der hohen

Geistlichkeit viele Feinde; der Papst selbst war gegen ihn sehr erbittert; er wurde noch im

selben Jahre vor ein geistliches Richtercollegium citirt und musste 1633 seine Meinung ab-

schwören. 1636 kehrte er nach Arcetri bei Florenz zurück, erblindete jedoch noch im selben

Jalire an beiden Augen und starb am 8. Januar 1642.
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das dritte gab bereits eine 1000 fache Vergrössening (dabei ist die Flächen-

vergrösserung gemeint). Dieses Fernrohr richtete er nun auf den Himmel und

entdeckte am Monde die Unebenheiten, Mondberge, deren Höhe er auch zu

bestimmen versuchte. Er fand nämlich bei streifender Incidenz des Sonnen-

lichtes noch einzelne, ausserhalb der Schattengrenze befindliche isolirte be-

leuchtete Punkte auf der Mondoberfläche, und zwar in der Dichotomie in der

Entfernung von etwa ^V des scheinbaren Monddurchmessers. Da der seleno-

centrische Abstand dieser Punkte von der Schattengrenze 5|-^ ist (weil taug 5^°

= O'l ist), so musste die Entfernung dieser noch erleuchteten Spitzen vom
Mondmittelpunkte r scc b\° sein, wenn r den linearen Mondhalbmesser bedeutet,

daher die Höhe der Spitzen über der Mondoberfläche gleich r {sec 5^-° — 1)

= O'OOör; für den Mondhalbmesser nimmt Galilei 1 des Erdhalbmessers oder

1000 italienische Meilen an, woraus» sich für die Höhe dieser Spitzen 5 italienische

Meilen finden würde; Galilei giebt 4 Meilen. Er fand ferner, dass uns der

Mond beständig dieselbe Seite zuwendet, dass er sich also um seine Axe drehe,

und zwar in derselben Zeit, in welcher er den Umlauf um die Erde vollführt;

er fand aber weiter, dass sich der Anblick des Mondes im Laufe der Zeiten

etwas ändert, so als wenn wir ihn von etwas verschiedenen Standpunkten be-

trachten würden, so dass wir in Folge dieser Erscheinung, der sogen. Libration

des Mondes, im Ganzen etwas mehr als die Hälfte der Mondoberfläche kennen.

Galilei entdeckte ferner die Sonnenflecken, ihre Ortsveränderungen auf

der Sonne und daraus die Rotation der letzteren; er entdeckte die 4 Jupiter-

satelliten, welche er zu Ehren seines fürstlichen Freundes Medici die Medicei-

schen Sterne nannte. Auch schlägt er bereits die Beobachtung ihrer Verfinsterungen

zur Längenbestimmung auf der See vor; da nämlich eine Verfinsterung der-

selben an verschiedenen Orten zu demselben absoluten Zeitmomente wahr-

genommen werden muss, aber die Ortszeiten der Verfinsterungen um den Längen-

unterschied der Beobachtungsorte verschieden sein werden, so giebt die Differenz

der Ortszeiten für dieselbe Verfinsterung unmittelbar die Längendififerenz der

Beobachtungsorte. Ueberdies lieferte ihm diese neu entdeckte, bisher unbekannte

Welt einen der stärksten Beweise für das CoPERNiCANi'sche System, indem dadurch

der Einwand widerlegt wurde, dass sich die Erde als Mittelpunkt der Bewegung

des Mondes nicht mit diesem um die Sonne bewegen könne. Einen weiteren

Beweis bot ihm die Entdeckung der Venusphasen, welche er, um sich die

Priorität der Entdeckung zu wahren, zuerst in Form eines Anagramms: yiHaec

immaiura a nie Jam frusira leguntiir y« publicirte, dessen Bedeutung durch

Umstellung der Buchstaben »Cjn^/iiae figuras aemulatur mater amo/'um« (die

Figur des Mondes ahmt die Venus nach) ist. Auch die Entdeckung der eigen-

thümlichen Gestalt des Saturn publicirte er in einem Anagramm, dessen Be-

deutung i>Alüssinium planetani tergeminum observavt« (den äussersten Planeten

beobachtete ich dreifach) war. Bei einer späteren Gelegenheit sah er diesen

Planeten aber wieder nur einfach, ohne die seitlichen Anhänge, welche Er-

scheinung er sich nicht zu erklären vermochte; die richtige Lösung gab erst

HUYGHENS.

Auch unter den Fixternen machte er ziemlich bemerkenswerthe Entdeckungen.

Das erste, was sich ihm darbot, war die überraschende Thatsache, dass die

Durchmesser der Fixsterne mit freiem Auge um vieles zu gross geschätzt wurden

und dass sie, wie er sich ausdrückt, »während andere Ohjecte 100 fach ver-

grössert erscheinen, doch nur kaum 4 oder 5 fach vergrössert werden.« Er fand

in dem Sternhaufen der Plejaden 40 Sterne, erkannte, dass die Milchstrasse eine
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Anhäufung von Sternen wäre, und hielt dem entsprechend auch den von ihm

gesehenen Orionnebel für einen Sternhaufen.

Allein viele dieser Entdeckungen geschahen fast gleichzeitig auch durch

andere, und es wurde ihm die Priorität einiger derselben streitig gemacht.

Simon Marius^) (1570— 1624) entdeckte unabhängig von Galilei die Jupiters-

trabanten und beschreibt deren Bewegung in dem Werke Mundus Jovialis. Auch

ihre Umlaufszeiten fanden Galilei und Marius bereits ziemlich richtig, zu

H \%^^, 3'^ IS-^^', 7^4^' und \&^ 18^', ihre Entfernungen vom Jupiter bezw. gleich

31., 5f, 9 und 15|- Jupitershalbmesser. Marius entdeckte den Andromedanebel,

die Phasen des Mercur. Die Entdeckung dei Sonnenflecken hatten ausser

Galilei auch noch gleichzeitig Christoph Scheiner^) (1575— 1650), und Johann

Fabric(US^) (1587— 1615) gemacht. Der erstere theilte als Mitglied des Jesuiten-

coUegiums seinem Principal P. Busaeus seine Entdeckung mit, welche derselbe

als unmöglich verwarf, da »nichts davon im Aristoteles stehe«. Als Scheiner

später seine Beobachtung bestätigt fand, theilte er dieselbe unter dem an-

genommenen Namen Apelles dem Augsburger Rathsherrn Marcus Welser mit,

der die Briefe drucken Hess.

Auch die Entdeckung der veränderlichen Sterne fällt in diese Zeit. Neue

Sterne waren schon früher von Aristill, Hipparch und Tvcho (von letzterem

1572) und später von Kepler (1604) beobachtet worden; zwischen die beiden

letzten (1596) fällt die von David Fabricius (1564— 1617) gemachte Entdeckung

der Veränderlichkeit des Sterns Ceti, der wegen seines ausserordentlich starken

Helligkeitswechsels (zwischen 2. und 9. Grösse) auch Mira Ceti genannt wurde.

Endlich mag bei dieser Gelegenheit noch einer Neuerung aus jener Zeit ge-

dacht werden, nämhch der von Jon. Bayer (1572— 1625) in seiner Uranometria

gewählten Sternbezeichnung mittels griechischer Buchstaben, welche sich als die

praktischste noch bis auf den heutigen Tag erhalten hat.

Während aber Galilei's Entdeckungen in der praktischen Astronomie

theilweise wenigstens fast gleichzeitig auch von anderen gemacht worden waren,

bleibt Galtlei das unbestrittene Verdienst, eine andere Wissen.schaft aus rudi-

mentären Anfängen eigentlich erst gegründet zu haben, nämlich die Mechanik.

Während die Astronomie, wenigstens die »geometrische Astronomie«, wenn man

die Zerlegung der complicirten Bewegungen der Himmelskörper in einfache so

nennen darf, bereits weit vorgeschritten war, hatte man nur dunkle und unklare

') Zu Gunzenhausen geboren, ging er i6oi mit Unterstützung seines Gönners, des Kur-

fürsten Georg Friedrich von Brandenburg-Anspach, nach Prag und Padua, und lebte nach

seiner Rückkehr von 1604— 1624 als Hofastronom in Anspach.

2) 1575 zu Walda in Schwaben geboren, trat er frühzeitig in den Jesuitenorden, wurde

Professor der Mathematik in Freiburg im Breisgau, und 16 10— 16 16 in gleicher Eigenschaft

in Ingolstadt, darauf einige Jahre in Rom, und war schliesslich Rector des Jesuitencollegiums

zu Neisse in Schlesien.

3) David Fabricius, bekannt durch seine Beziehungen zu Kepler, war 1564 zu Esens in

Ostfriesland geboren, wurde 1584 Pfarrer in Resterhaave, wo er sich verheirathete und 1587

den Sohn Johann erhielt. In seinen Mussestunden beschäftigte er sich mit Astronomie. 1603

kam er auf die Pfarrei in Osteel, wo er die Beobachtungen fortsetzte, an denen sich nun auch

schon sein Sohn betheiligte. Dieser ging 1605 nach Wittenberg, um Medizin zu studiren,

kehrte aber bald zurück, um sich bei einem Vater in der Astronomie weiter auszubilden, ent-

deckte die Sonnenflecken 1610, ging 1613 wieder nach Wittenberg, starb aber schon 1615.

Bald darauf, am 7. Mai 16 17, wurde David Fabricius aus Rache von einem Bauern seiner

Gemeinde erschlagen.
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Begriffe über die Ursachen dieser Bewegungen. Plinius hatte zwar versucht,

eine physikalische Erklärung für die Bewegungserscheinungen der Himmelskörper

zu geben, nach welcher die Stationen und Retrogradationen durch eine »Feuer-

kraft« der Sonne hervorgebracht werden, welche im Gedrittschein des Planeten

mit der Sonne die Fortsetzung der geraden Bewegung derselben verhindert.

Doch können wir diese »Erklärung« nicht als eine solche ansehen. Plutarch

(50— 125 n. Chr.) hatte hierüber viel richtigere Ansichten; wenn er auch das

Gesetz der Trägheit und die Theorie der Anziehung nicht mit aller Bestimmt-

heit erfasst hat, so hat er sie gewiss geahnt, worauf viele Stellen seiner Schriften

hindeuten: »den Mond sichert vor dem Falle seine eigene Bewegung und die

reissende Geschwindigkeit seines Laufes, wie das, was auf eine Schleuder gelegt

wird, durch den raschen Umschwung gehindert wird, herabzufallen; denn jeder

Körper trägt seine natürliche Bev^egung, so lange er nicht durch eine andere

Kraft aus seiner Richtung gebracht wird . . . Man hätte eher Grund zur Ver-

wunderung, wenn er unverrückt auf derselben Stelle bliebe, wie die Erde . . .

Uebrigens muss die Erde, wenn jeder schwere Körper dieselbe Neigung hat und

mit allen Theilen nach seinem eigenen Mittelpunkt strebt, nicht nothwendig die

Mitte des Weltalls einnehmen, die Erde wird auch als selbständiges Ganze alle

schweren Körper als ihre Theile anziehen. Wenn in die Höhe geworfene Körper

wieder zu ihr zurücksinken, so ist das nicht ein Beweis dafür, dass sie die Mitte

der Welt einnimmt, sondern nur dafür, dass die von ihr abgestossenen und

wieder zu ihr zurückkehrenden Theile eine Gemeinschaft und natürliche

Verwandtschaft mit der Erde haben. Wie die Sonne ihre Bestandtheile an

sich zieht, so nimmt auch die Erde den Stein als einen ihr zugehörigen Theil auf

und trägt ihn mit sich.« So lange aber die Mechanik nicht ebenfalls weitere

Fortschritte gemacht hatte, konnte an eine weitere Discussion der Ursachen der

Bewegung nicht geschritten werden, Wohl waren schon vor Galilei durch

Tartalea, Ubaldi und besonders Stevin (1548— 1620) specielle Untersuchungen

über einzelne Gesetze der Bewegung der Körper vorgenommen worden, aber

immer blieb noch der Unterschied zwischen »natürlicher« und »gewaltsamer«

Bewegung, die Bewegung sursum und deorsiim und andere derartige Begriffe aus

der ARiSTOTELi'schen Physik bestehen, und Galilei konnte daher die Mechanik

als eine »neue Wissenschaft« bezeichnen. Er stellte mit aller Klarheit das

Gesetz der Trägheit und das Gesetz der Zusammensetzung der Bewegungen

nach dem Bewegungsparallelogramm auf Er untersuchte die Beziehungen

zwischen Zeit, Weg und Geschwindigkeit bei der gleichförmigen und gleich-

förmig beschleunigten Bewegung, den Fall auf der schiefen Ebene; er zeigte

den Isochronismus der Sehnen des Kreises, beschreibt dann die aus einer gleich-

förmigen und gleichförmig beschleunigten Bewegung zusammengesetzte Wurf-

bewegung in der Parabel, untersuchte die Gesetze der Schwingungen eines

Pendels und bahnte durch diese physikalischen Untersuchungen eigentlich erst

die darauf folgende Entdeckung Newton's über die Ursachen der Bewegungen

im Weltraum an. Er war einer der stärksten Vertreter der CoPERNiCANi'schen

Weltordnung; in seinem Systema Cosmicuni führt er in Form eines Dialogs die

Gründe für und gegen dasselbe an, und schliesslich trägt dasselbe gegen das

PxoLEMÄi'sche und TvcHONi'sche den Sieg davon. Galilei geisselt in diesem

Werk mit scharfen Worten und ziemlich sarkastisch — der Vertreter der

PxoLEMÄi'schen Weltanschauung spielt darin eine sehr einfältige Rolle — den

Autoritätsglauben derjenigen, welche den neueren Entdeckungen keine Beweis-

kraft zugestehen wollen, und denen das von den Alten übernommene Wissen
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und die Dogmen der Religion unanfechtbare Wahrheiten repräsentiren. Dadurch
erbitterte er allerdings seine mächtigen Gegner, und da er die Unklugheit hatte,

denselben nicht auszuweichen, sondern sich ihnen im Gegentheil auszuliefern,

so entging er mit genauer Noth dem Schicksale des Giordano Bruno.

Auch in Deutschland scheinen sich selbst die eifrigsten Anhänger des

CoPERNiCANi'schen Systems offen nicht unbedingt für dasselbe erklärt zu haben.

Das vermittelnde System von Tycho, welches auch von Reimarus Ursus, Röslin

u. a. adoptirt wurde, ist bereits erwähnt. Maestlin ') (1550— 1631) der Lehrer

Keplfr's, sprach an manchen Stellen auch von der ruhenden Erde, während er,

wie aus seiner Abhandlung über den Kometen von 1577 folgt, ein Anhänger

des heliocentrischen Systems war; er nimmt für den Kometen eine Kreisbahn

zwischen Eide und Venus an, ausserdem aber, um die Ungleichheit zu erklären,

eine Libration in der Richtung der Tangente, welche jedoch Tycho nicht für

ausreichend findet. Selbst Kepler'-^) (1571— 1631), welcher gewiss von Niemandem
für einen Anhänger des PTOLEMÄi'schen Systems erklärt werden kann, giebt in

seinem Werke über den Mars die Deductionen in den ersten drei Theilen für

alle »Hypothesen«, für die PTOLEMÄi'sche, TvcHONi'sche und CoPERNiCANi'sche,

gleichsam als wären alle als Hypothesen gleichwerthig, wodurch er gewiss sein

Werk vor der Kritik und den Angriffen der Unverständigen schützte. Auch
wurde er wiederholt von Freunden gewarnt, sich offen zum CoPERNiCANi'schen

System zu bekennen. Er beweist jedoch auch die Richtigkeit des heliocentrischen

Systems ähnlich wie Galtlei aus den Verhältnissen der Bahnen, aus den Licht-

gestalten der Venus und des Mercur, durch die Jupiterstrabanten u. s. w. und

widerlegt den Einwand, dass sich eine jährliche Parallaxe der Fixsterne ergeben

müsste durch die grosse Entfernung der Fixsterne, nach welcher jene nicht

grösser als 10" gefunden werden würde.

') Geboren zu Göppingen ; er studirte in Tübingen Theologie und Mathematik, erwarb

1571 die Magisterwürde, stand seit 1576 als Diakonus zu Baknang in Württemberg, bekam

1580 die Professur der Mathematik in Heidelberg und 1583 dieselbe in Tübingen, wo er bis

zu seinem Tode blieb.

'^) Johannes Kepler wurde am 27 Dezember 1571 zu Weil der Stadt in Württemberg

geboren; nach seines Vaters Tode bezog er die Klosterschule zu Maulbronn, hierauf 1589 die Univer

sität Tübingen. 1591 wurde er Magister und 1594 Professor der Mathematik in Graz. 1596 ver-

heirathete er sich mit der jungen Witwe Barbara Müller, deren Familie das bei Graz gelegene

Schlösschen Mühleck gehörte. Allein schon 1598 wurden die Protestanten aus Steiermark aus-

gewiesen, und obwohl bei Kepler eine Ausnahme gemacht worden war, sah er doch bald ein,

dass er auf die Dauer nicht in Graz bleiben könne , und so setzte er sich mit Tycho in Ver-

bindung, um nach Prag zu kommen. Im October 1600 übersiedelte er nach Prag, wo er nun

Gelegenheit hatte, den reichen Beobachtungsschatz Tycho's zu verwerthen Fast die ganze

Zeit war durch seine Untersuchungen über den Planeten Mars ausgefüllt, worüber er eifrig mit 9
D. Fabricius correspondirte. Da ihm seine Besoldung jedoch sehr unregclmässig ausbezahlt

wurde, hatte er schon um jene Zeit stets mit pecuniären Schwierigkeiten zu kämpfen. Nach

dem Tode seines Gönners, des Kaisers Rudolph IL wurde er von dessen Nachfolger Matthias

als sein Mathematicus bestätigt, und ihm Linz zum Aufenthaltsorte angewiesen. Im Sommer 1620

musste er nach Württemberg reisen, da gegen seine Mutter ein Hexenprocess angestrengt worden

war; es gelang auch Kepler die Tortur zu hintertreiben, ja endlich ihre Freisprechung herbeizu-

führen. Inzwischen waren die Rückstände seines Gehaltes auf mehrere tausend Gulden angelaufen,

wegen deren Bezahlung er an Wallensteln gewiesen wurde; er zog zu diesem nach Sagan, bekam m
ajjer auch hier kein Geld, sondern wurde beständig hingehalten, und eine ihm angebotene

Pr ofessur in Rostock wollte er nicht annehmen 1631 reiste er zum Reichstage nach Regens-

burg, um zur P^rlangung der rückständigen Besoldung weitere Schritte zu thun, wurde aber bald

nach seiner Ankunft krank und starb daselbst am 15. November 1631.
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Allein Kepler begnügt sich nicht mit der von Copernicus aufgestellten

Theorie. Ihm waren die Epicykeln desselben noch ein Stein des Anstosses,

und er sagt in seinem »Mysterium Cosmographicum« , dass man damals der

Wahrheit noch nicht viel näher wäre, als die Alten. Er suchte nicht eine ein-

fache Zerlegung der complicirten Bewegungen in Länge, sondern er suchte

wirkliche Bahnen. Vor ihm begnügte man sich mit der Darstellung der Be-

wegung der Planeten in Länge und eventuell in Breite, die Entfernungen der

Himmelskörper von der Erde sah man als unbestimmbar an, so lange sich die

Parallaxe derselben nicht bestimmen Hess; sie ergaben sich nur nebenbei.

Kepler gab sich mit diesen Methoden nicht zufrieden, er fand Mittel um auch

die wahren Entfernungen von der Erde zu bestimmen — wenigstens für den-

jenigen Himmelskörper, welcher ihm das Hauptmaterial zu seinen theoretischen

Untersuchungen bot, für den Mars — und das Bestreben, die beobachteten

Längen und die Entfernungen richtig darzustellen, führte ihn auf die Bestimmung

der richtigen Form der Bahn. Andererseits suchte er auch nach physikalischen

Ursachen, welche die Bewegung der Himmelskörper bewirken könnten, und wenn

er sich auch hier in Conjecturen verlor, welche allerdings sehr sinnreich, oft

aber auch als höchst phantastisch bezeichnet werden müssen, so führten sie ihn

nach manchen Irrgängen doch endlich zu den wahren Gesetzen der Bewegungen.

Unermüdlich war Kepler in der Aufstellung neuer physikalischer Hypothesen;

wurde eine frühere durch die Beobachtungen nicht bestätigt, so suchte er nach

der Ursache der Nichtübereinstimmung; am besten wird sein Streben in dieser

Richtung durch seine eigenen Worte in einem solchen Falle charakterisirt: Itaque

caiisae physicae cap. 45 in fumos abeiint.

Seine ersten Untersuchungen über die allgemeine Weltordnung betrafen die

Beziehungen zwischen den Entfernungen der Planeten von der Sonne, und den

Beziehungen zwischen diesen Entfernungen und den Umlaufszeiten.

Anfangs nahm Kepler, um Verhältnisse zwischen den Entfernungen zu

finden, an, dass zwischen Mercur und Venus einerseits, und zwischen Mars und

Jupiter andererseits je ein Planet die Sonne umkreisen müsse, welchen man

wegen seiner geringen Grösse niemals sehen könne. Da er jedoch auch unter

dieser Annahme zu keinem Resultat kam, so brachte er die Bahnen der Planeten

mit den regulären Körpern in Verbindung. Er ordnete jedem Planeten eine

Kugelschale zu, derart, dass die äussere Kugel derselben mit der grössten, die

innere mit der kleinsten Entfernung des Planeten von der Sonne beschrieben

wurde; dann lassen sich nach ihm die fünf regulären Körper so einschalten,

dass jeder derselben einem Planeten um- und dem nächstfolgenden eingeschrieben

ist. Die Reihenfolge ist dann: Mercur, Octaeder, Venus, Icosaeder, Erde, Do-

decaeder, Mars, Tetraeder, Jupiter, Hexaeder, Saturn. Da es nur 5 reguläre

Körper giebt, so schliesst Kepler, dass es auch nur 6 Planeten geben kann;

in der That stimmen die den 5 regulären Körpern ein- und umschriebenen

Kugeln massig gut mit den Entfernungen der Planeten überein. Um ein Urteil

über die bei dieser Vergleichung zu erlangende oder nöthige Genauigkeit zu

erhalten, mag erwähnt werden, dass die Uebereinstimmung fast gleich gut blieb,

ob nun Kepler die beiden Kugeln der Erdbahn für sich allein ein- und um-

schrieb, oder ob er sie in einer Distanz wählte, dass sich die Erde mit dem sie

umkreisenden Monde in dem Zwischenraum bewegen konnte.

Hieran schloss nun Kepler Untersuchungen über die Beziehungen zwischen

den Entfernungen der Planeten und ihren Geschwindigkeiten. Erst versuchte sr

die einfache ProportionaHtät, d. h. cen Satz, dass die Umlaufszeiten den Ent-
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fernungen verkehrt proportional wären. Diesen Satz fand er natürlich sofort un-

richtig. Besser stimmte ihm eine andere Annahme, die sich kurz in folgenden

Worten aussprechen lässt: Sind a^, a^ die mittleren Entfernungen zweier Planeten

(wobei öig > a^), deren Umlaufszeiten t^, t^ sind, so wird t^ '-^ißi -I- t^) =
<?i

* ^2)

auch diese Annahme ist unrichtig, und wurde später (in den »Harmonices mundi«)

von Kepler selbst widerlegt. Bereits im Mysterium cosmographicum führte

Kepler die Bewegung der Planeten auf eine in der Sonne befindliche Kraft

zurück, welche sich von der Sonne aus verbreitet, sodass sie in grösseren Ent-

fernungen immer schwächer wird. Aus dieser Annahme, welche bereits den

Uebergang zu seinen folgenden physikalischen Untersuchungen bildet, leitete er

auch das obige Gesetz zwischen den Geschwindigkeiten und Entfernungen ab,

beweist aber dann auch die Nothwendigkeit der Einführung des von dem Mittel-

punkte des excentrischen Kreises verschiedenen Punktes der gleichmässigen Be-

wegung. Indem nämlich nicht nur bei verschiedenen, sondern auch bei einem

und demselben Planeten die bewegende Kraft der Sonne in verschiedenen Ent-

fernungen verschieden ist, wird im Aphel des excentrischen Kreises die Wirkung

der Sonne schwächer, im Perihel stärker als in der mittleren Entfernung sein,

demnach die Bewegung im excentrischen Kreise ungleichmässig, langsamer im

Aphel, schneller im Perihel, so aber, dass von einem anderen Punkte, dessen

Entfernung von der Sonne durch den Bahnmittelpunkt halbirt wird (Bisection),

die Bewegung in der Bahn gleichmässig erscheinen wird. In der ersten

Ausgabe des Mysterium cosmographicum machte Kepler noch Ausnahmen für

den Mercur und die Venus, in der zweiten Ausgabe bemerkt er jedoch, dass

dieses Gesetz ausnahmslos stattfinden müsse, und dass die für die inneren

Planeten bei Copernicus nöthigen Ausnahmen durch Fehler der Beobachtung

und Theorie entstanden wären.

Als Kepler im Jahre 1600 zu Tycho nach Prag kam, und ihm die Aufgabe

zufiel, den Mars zu beobachten und die Theorie desselben zu prüfen, fand er,

dass unter der Annahme der Bisection der Excentricität die Theorie Ab-

weichungen von der Beobachtung ergab, welche die bei den TvCHONi'schen Beob-

achtungen vorauszusetzenden Beobachtungsfehler weit übertrafen. Kepler stellte

sich nun die Aufgabe, die Theorie des Mars von Grund aus neu aufzubauen,

wobei er drei wichtige Bedingungen zu erfüllen trachtete: 1) die gefundene

Bahn sollte den von Kepler aufgestellten theoretischen Principien über die be-

wegende Kraft der Sonne genügen, 2) die Unterschiede zwischen den aus der

Theorie berechneten und den beobachteten Längen und Breiten sollten 2' nicht

übersteigen, 3) die Unterschiede zwischen den aus der Theorie gefundenen und

den beobachteten Entfernungen sollten etwa den tausendsten Theil der Ent-

fernungen — diese Grenze ergab sich im Laufe der Untersuchungen selbst -

nicht überschreiten. Der Planet Mars war zu diesen Untersuchungen besonders

geeignet, da er in den Oppositionen der Erde sehr nahe kommt und eine grosse

Excentricität hat, weshalb Ungleichheiten besonders hervortreten. Fast 10 Jahre

hatte Kepler diesen Untersuchungen gewidmet, mit unermüdlicher Ausdauer

hatte er unter den verschiedensten Annahmen die mühseligsten Rechnungen

durchgeführt; bald stimmten die beobachteten Längen nicht, bald die Ent-

fernungen, — aber endlich krönte doch der Erfolg seine Bemühungen. Der

Erfolg war die Aufstellung der beiden ersten, berühmten, nach ihm genannten

Gesetze der Planetenbewegungen, welche er in seinem Werke »Astronomia nova

seu Physica Coelestis, tradita Commentariis de Motibus stellae Martis« publi-

cirte.
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Aus seinem ersten Haiiptprincip, dass die Sonne die bewegende Kraft für

die Planeten wäre, zog Kepler zunächst ausser den bereits erwähnten zwei

Schlüssen, dass die Gescinvindigkeit des Planeten umgekehrt proportional seiner

Entfernung von der Sonne sein müsse, und dass der Bahnmittelpunkt die Ent-

fernung zwischen dem Mittelpunkt der gleichmässigen und dem Mittelpunkt der

wahren Bewegung halbiren müsse, auch den wichtigen Schluss, dass der Mittel-

punkt der wahren Bewegung nicht der mittlere Ort der Sonne sein könne, wie

dies vorher immer angenommen worden war, sondern dass es der wahre Ort

der Sonne sein müsse. Hiermit leitete Kepler seine »Astronomia nova« ein.

Sei S (Fig. 27) der wahre Ort der Sonne, M der Mittelpunkt der Erdbahn,

also der mittlere Ort der Sonne, so nahm man bis Kepler den Mittelpunkt o

der Planetenbahn

und den Mittei-

punkt |x der gleich-

mässigen Bewe-

gung in einer Ge-

raden mit M an;

TJ/Üj war die Rich-

tung der Apsiden-

linie der Planeten-

bahn, 8 der Mittel-

punkt des excen-

trischen Kreises

Z)j (der Planeten-

bahn), für einen

Ort /"des Planeten

war U^ \). P die

AnomaHei) M^,

MP^ die Prostha-

phärese oder Mit-

telpunktsgleichung

u. s. w., und es war

die mittlere Länge

z = j/i + n^,

die wahre Länge

wennllj^ die Länge

des AphelsTi^/n^

bedeutet.

Kepler bezog nun seinem physikalischen Principe gemäss die Apsidenlinie

und die Längen auf den wahren Sonnenort S\ er fand, dass die heliocentrische

Länge fast ganz ebenso dargestellt wird, wenn man den Mittelpunkt der gleich-

mässigen Bewegung [j, beibehält, aber für die Bahn selbst denjenigen Kreis

wählt, dessen Mittelpunkt d in der Verbindungslinie S]s. so gelegen ist, dass

Sd\ d\s. =^ AIZ:o^. ist, und dessen Halbmesser gleich demjenigen der früheren

Bahn bleibt. Damit nahm nun Kepler eigentlich an, dass man früher unrichtige

Bahnen erhalten halte (die beiden Kreise decken sich ja nicht); wodurch aber

In dieser Figur ist v.^ statt v^^ zu lesen.

1) Anomalie wird nunmehr beständig für den Winkel zwischen der Richtung des Aphels

und der Richtung nach dem Planeten gebraucht.

Valkntinkr, Astronomie. 1. 6
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in den heliocentrischen Längen nur geringe Aenderungen, hingegen in Folge

der bedeutenden Aenderungen in den heliocentrischen Entfernungen (den Radien

Vectoren) ganz merkliche Aenderungen in den geocentrischen Längen und Ent-

fernungen auftreten müssten. Kepler fand die Differenz der heliocentrischen

Längen in den beiden Annahmen höchstens 5', diejenigen in den geocentrischen

jedoch bis zu 1° 3'. Durch Rechnung erhält man diese Abweichungen mit den

in Fig. 27 gemachten Bezeichnungen für beliebige Theilung der Excentricität

(^j= ^j'| folgendermaassen. Es ist, wenn <^UMII^=-k gesetzt wird:

<liFM=Mi—Vi] MPS ^v^' -^ z — v^\

CTj = -)/a2 — /

r^ sin {M-^ — v

r^ cos {M^ — V

Vq sin (vq' — V

rQ' cos {Vq — V

^sin"^ M^ — e^' cos M-^

) = {e^-^ e^)sinM^ (1)

) = {e^-\- e^)cos M^ + a

+ a) = ^ sin {v-^ + tt)

-\- z) = r^ — e cos {v-^+ tc).
(2)

Für die Reihenentwicklung hat man hieraus

2 a

1 e' ^

j = a — e^'cos M^ — -x —— sin M^

folglich

= lU

z;i = J/i - '^^/' sin M^+\ (^^^)' ^in 2M^

^1 = ffl + (^1 -h ^i') COS M^,

r^= a -i- e^ cos M^

z -\ sin (J/j + tc) — —|- sin M^ cos [M^ H- tt) ^ ^"^ (2 ^i + ^)

r^ r= a + e^ cos M^ — e cos (M^ -t- ir)

und da, wenn FI = T^STl die Länge des Perihels der Erdbahn ist, v'q -+- FI^Tl^

-\- U = Vq' -h TZ -\- z ~{- U = Xq' die wahre heliocentrische Länge, und Z = M^
+ n^ = Ml + n + TT die mittlere heliocentrische Länge ist, so wird

l'=L — -^^-^ sin M.-h^ '^ ^Z ^^ sin 27l/i + ^ —|- sin u +
g l e(e ' -h 2e ) \ e^ ^ -^

- sin {M^ + ^) - 2 -^^^ '"' (2^1 + ^) + ^ ^ sin 2 {M^ + u).

Nimmt man jedoch an, dass sich der Himmelskörper in dem Deferenten D
bewegt, dessen Mittelpunkt d ist, so wird man die in der Figur mit or,, r^, M^,

v^ bezeichneten Grössen in Bezug auf den excentrischen Kreis D, dessen Mittel-

punkt ä und den Sonnenmittelpunkt .S zu nehmen haben. Seien diese Grössen

Gq, i^-jj, Mq, Vq, wobei jetzt die Länge des Aphels Uq sein wird, so hat man

a^ = Ya^ — e'^^ sin^ Mq — e^ cos Mq
r^ sin (Mq — Vq) = (eQ -+- e^') sin Mq
r^ cos (Mq— Vq) = (^0 + Cq') cos Mq + c

und aus dem Dreieck MS}},

(eQ -\- Cq) sin z = e sin u

(^0 + ^o') ^^^ 2 = (^1 + ^j
')
— e cos TT.
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Da nun M^ = M^— z ist, weil M^= L — Vl^\ M^= L — Vi^ ist, so wird

^0 = M, - "^^ sin {M, - ^) + I
^^"-^ e,sin2{M, - z)

und wenn man hier zunächst entwickelt, die Werthe für sin z, cos z substituirt

und die wahre Länge Iqz= Vq -\- W^ bestimmt:

K=L-^- sin M,+ ^ sin {M, + u) + ] ^'

l'?' '
''^'

'

\

sin 2 J/,

e eie + ^ "*
1 ^2^ (5b)

-
:^(el+:j) "" (2^A + -) + 2 .H.„ + "" 2(^. + -)

und wenn man auf die Beziehung e^\e^'\ {e^ + ^1') = ^0 = ^o'^ C^o+ ^0') Rücksicht

nimmt:

>^o'- >^o = -
^ ^ sin (2 J/i + TT) +

2^ sin 7: + -
^2^^^^^%^,.^ x/;^2(J/i +71)

also von der zweiten Ordnung der Excentricitäten, während sich

€ C
r^= a-+- e^cos M^ -~

—

j cos (M.^ -+ 7t),

daher ^0 + ^0

^0' — ^0 = - T^TT-T ^^S {M, H- TT)

^0 "•" ^0

ergiebt. Die aus r^' — r^ = ß entstehende Aenderung in der geocentrischen

Länge ist gegeben durch den Winkel a, der seinen grössten Werth erhält, wenn
die Erde im Aphel, der Mars im Perihel ist, wo die Entfernung der beiden

Himmelskörper A= 0"36 ist. Der Winkel a ist, wenn -i^mpq = cp gesetzt wird,

gegeben durch (s. Fig. 27)

mn ^sin^ 1 ß • n 1 ^^0' ^

a = =
A = -^ -jT sin 1':i = — —

^
• -r- cos (M, + u) sin 2 cp.mg Ix sec cf 2 Z\

^ 2 ^0 + ^0 ^ v 1 y r

In den Oppositionen ist 9 gleich oder sehr nahe gleich null, folglich wird

die Differenz a verschwinden; man erhält daher aus den in den Oppositionen

beobachteten Längen sowohl die Werthe von

e^, e^' und Dj richtig, wenn man die Momente
bestimmt, in welchen der Ort des Planeten

genau um 180° verschieden ist von dem mitt-

leren Orte der Sonne; man erhält ebenso

die Werthe von e^, Cq und Dq richtig, wenn

man die Momente bestimmt, in welchen der

Ort des Planeten genau um 180° verschieden

ist von dem wahren Orte der Sonne. Es

folgt aber daraus auch, dass man aus den Beobachtungen in den Oppositionen
nicht bestimmen kann, welche Theorie die richtige ist. Der Maximalwerth von
a ausserhalb der Oppositionen findet statt für 9 = 45°, M^ -^ tz = 180'' und wird

, . , 1 ee' 1

gleich - y-^j^-^— ^^Y ^"^^*^ ^^^'^ ^^^ ^^" ^^""^ g^^^ch 1 ° 4'' während

der Maximalwerth von X^' — X^ sich aus der obigen Formel zu 5' ergiebt.

Es wurde bereits erwähnt, dass Kepler sein Streben dahin richtete, dass
seine Theorie auch die Entfernungen des Mars von der Sonne richtig darstelle.

Zu diesem Zweck suchte er nun diese Entfernungen auch durch die Beob-
achtungen direkt zu bestimmen. Er verwendete hierzu vier verschiedene Me-
thoden: 1) Der Planet sei in einer Opposition in der geocentrischen Breite ß
beobachtet. Da zur Zeit der Opposition die geocentrische Länge gleich der
heliocentrischen Länge ist (der Planet erscheint ja von der Erde und von der

6*

(A. 28.)



84 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

Sonne aus gesehen in derselben Richtung), so kennt man gleichzeitig seine

heliocentrische Länge /; ist die Länge des aufsteigenden Knotens Q, und die

Neigung der Bahn /, bekannt, so hat man in dem Dreiecke MPQ (Fig. 28), in

welchem MQ ein Stück der Ekliptik ist, MF ein Stück der Bahnebene, P der

Ort des Planeten und Q der Fusspunkt des von P auf die Ekliptik gefällten

Perpendikels
, . ,, r.^

tang = taug t sin (/— ii),

womit auch die heliocentrische Breite b bekannt wird, und dann folgt aus dem

Dreiecke: Sonne— Erde— Planet, welches auf der Ebene der Ekliptik senkrecht

steht,

„ sin 8
r = R .

sin (ß — b)'

Diese Methode ist aber nur von sehr beschränkter

Genauigkeit, da die Breiten nur kleine Winkel sind,

und die Linien Sonne—Planet und Erde—Planet sich

unter dem sehr schiefen Winkel ß — b schneiden.

2) Ist die heliocentrische Länge /=TC/'(Fig. 31,

pag. 87) und die geocentrische Länge Xj = TE^P
bekannt, und ebenso die geocentrischen Coordinaten

der Sonne TE^C= und E^C = R, so ist CPE^
= / — Xj, CE^P = Xj — 0, daher

sin (Xi — 0)
stn (/ — Xj)

3) Sei S (Fig. 29) die Sonne, EE^ die Erdbahn, MM^ die Marsbahn und

wird der Planet mehrmals vor und nach der Opposition beobachtet, so dass

die geocentrischen Längen des Planeten bekannt werden, so kennt man die

Winkel MES und M^E^S, ausserdem sind aus der Theorie der Erdbewegung

der Winkel ESE^ und die Entfernungen SE und SE^ bekannt, und man

kann nun die Entfernungen SM und SM^ so bestimmen, dass der zwischen

den beiden Strahlen befindliche Bogen MM^ gleich dem thatsächlich vom Mars

in der Zwischenzeit durchlaufenen heliocentrischen Bogen ist. Sollte das Resultat

hierfür einen anderen Werth ergeben, so müssen die Entfernungen SM und

SM^ so lange verändert werden, bis die genannte Bedingung erfüllt wird.

4) Der Planet wird in denselben Punkten seiner Bahn zu drei verschiedenen

Zeiten (aus drei verschiedenen Erdorten) beobachtet, woraus sich sowohl die Ver-

hältnisse der Entfernungen der Erde von der Sonne, als auch die Entfernung

des Planeten von der Sonne ergiebt (s. pag. 87).

Der von Kepler für die Bestimmung der wahren Marsbahn eingeschlagene

Weg war nun der folgende:

L Zunächst bestimmte Kepler die Lage der Bahnebene. Steht der Planet

in der Ekliptik, so wird sowohl seine geocentrische als auch seine heliocentrische

Breite gleich null; und umgekehrt: hat der Planet die geocentrische Breite null,

so befindet er sich in der Ekliptik, d. h. in einem Knoten seiner Bahn. Die

heliocentrische Länge des Planeten ist dann gleich der Länge seiner Knoten,

und wenn eine solche Beobachtung genau zur Zeit der Opposition fällt, so ist

die heliocentrische Länge desselben gleich seiner geocentrischen, daher giebt

die beobachtete geocentrische Länge des zur Zeit einer Opposition

genau in der Ekliptik stehenden Planeten die Länge seiner Knoten.

Eine solche Beobachtung fand Kepler unter den TyCHONi'schen Beobachtungen

des Mars; eine kleine Abweichung von der Ekliptik (Breite gleich 5') konnte
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leicht berücksichtigt werden. Kepler fand für die Richtung der Knotenlinie

IG^blU; da aber zur Beobachtungszeit die mittlere Länge des Planeten 27^°'nt,

die wahre Länge (vom wahren Sonnenorte aus gemessen) nach der Tychoni-

schen Reduction 15|°nt, war, so folgerte Kepler, dass die Richtung der Knoten-

linie durch den wahren und nicht durch den mittleren Sonnenort gehe; er

hatte hieraus eine erste Bestätigung seiner Ansicht, dass die Bewegungen der

Himmelskörper auf den wahren Sonnenort zu beziehen seien. Zur Bestimmung

der Neigung der Bahn verwendete Kepler drei verschiedene Methoden, von

denen die einfachste diejenige war, den Planeten zu beobachten, wenn die Erde

genau in seiner Knotenlinie (geocentrische Länge der Sonne gleich IG^^ytll,

und er selbst in Quadratur mit der Sonne (Abstand von der Sonne 90°) war

da dann die Richtung nach

dem Planeten und die Pro-

jection derselben auf die

Ekliptik senkrecht stehen

auf der Richtung Erde —
Sonne, also auf der Knoten-

linie des Planeten, so giebt

die geocentrische Breite des

Planeten direkt die Neigung.

Ist der Planet nicht 90° von

der Knotenlinie entfernt,

sondern ist der Abstand in

der Ekliptik w, die beob-

achtete geocentrische Breite

ß, so findet sich die Neigung

i aus tang i = tang'^ cosec tu.

IL Nun bestimmte Kep-

ler aus vier beobachteten

Oppositionen die Bahn des

Mars in der folgenden
(A. 30.)

Weise: Aus den beobachteten geocentrischen Längen (welche gleich den wahren

heliocentrischen sind) werden die Zwischeriwinkel a^, «g» '^3 (^'S- 3^) ""^ ^'^^

den Zwischenzeiten die mittleren Bewegungen a^, a.^, «3 bekannt. Dann erhält

man aus dem Dreieck ACF
e sin {a^ + x)

2 sin {a^ — a^ -\- X — y)
'

wenn für eine angenommene Apsidenrichtung die Winkel DCE=x, DAE=y
angenommen oder bereits genähert bekannt sind (nimmt man AC ^=j ^= 1, so

erhält man alle Längen in dieser Einheit ausgedrückt). Dann folgt z. B.

dem Dreieck EFA
1

aus

tang\(^m^— m^) =
r.

cotg -{m^ + m.i) = 90° — 2 «1
1 ^ ' 2 ^

und da das Viereck EFGH ein Sehnenviereck ist, so muss ;;/, + tn.^-)r n.2+ n.

^ 0^ + 0,^ + p^+ p^= 180" (a) sein. Ist dieses nicht der Fall, so ist dies

ein Zeichen, dass die Winkel x und y falsch gewählt sind, dann wird y so lange

variirt, bis diese Bedingung erfüllt ist. Mit diesen Werthen von x und y, sie seien

x^ und y^, wird die Lage des Punktes B bestimmt. Hierfür hat man z. B. in

dem Dreieck AFH aus den bekannten beiden Seiten /-j, r ^ und dem bekannten
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Zwischenwinkel FAH die Strecke FH = d und die Winkel Ti\ und w^ zu be-

stimmen; man hat

j .y r,\ 1 1

ü?2 = r^ + r^ — "Ir^r^ cos (ag — aj,

dann hat man in dem gleichschenkeligen Dreieck FHB, wenn die Winkel

an der Basis mit w bezeichnet werden

w = 90° —^7^^^ =90° — («2 + o^)\ a = \dsecw

und nunmehr aus dem Dreieck FAB
Cq sin (a^ + y^ = a sin [w^ — w),

e^cos (a^ + ^^2) = ^2 — '^ '-^^ (^^1 — ^)-

Erhält man aus diesen Gleichungen y^ identisch mit y^, so waren die

Werthe x^ty^ die richtigen und dann ist eQ die Excentricität des Bahnmittel-

punktes. Ist y^ nicht gleich y, so wird man mit einer neuen Hypothese für x

und y, d. h. mit einer neuen Annahme über x die ganze Rechnung wiederholen,

und zwar so oft, bis für correspondirende Werthe von x, y, d. h. für Werthe,

welche der Gleichung (a) genügen, auch y^ = Ji wird. Kepler erhielt auf

diese Art

n = 28°48'55",Q., ^o = 0*11332, ^o'=0"07232, ^ = 0-18564 für ö; = 1, (I)

welches Resultat die vier verwendeten Oppositionen darstellte, welches er aber

sofort für unrichtig erklären musste, da die erste Hauptbedingung, die Bisection

der Excentricität {e^ = ^'0) nicht erfüllt war. Kepler prüfte dennoch das Re-

sultat an 12 verschiedenen beobachteten Oppositionen in den verschiedensten

mittleren Anomalien, und fand die Fehler der Rechnung im Maximum 2',

also die Darstellung der heliocentrischen Längen vöUig genügend. Nunmehr

prüfte er das Resultat noch in anderer Richtung. Er bestimmte 1) aus zwei

Oppositionen in der Nähe der Apsiden die heliocentrischen Entfernungen nach

der ersten Methode (pag 84) und fand für die grösste Entfernung 1'6300, für

die kleinste r3930, die mittlere Entfernung der Erde von der Sonne gleich 1 gesetzt,

und daraus die mittlere Entfernung des Mars a = TöU, und die Excentricität der

Bahn ABm. derselben Einheit e = 0-1207, also für « = l : ^q = 0*080 verschieden

von dem früheren Werth^). 2) Zu denjenigen Zeiten, in denen Mars in den Apsiden,

aber ausserhalb der Opposition war, wurden die geocentrischen Längen beob-

achtet, die heliocentrischen gerechnet und dann nach der zweiten Methode

(pag. 84) die heliocentrischen Entfernungen bestimmt; hieraus ergiebt sich die

Excentricität e^ zwischen 0083 und O'lOl, demnach ebenfalls anders.

Da hiernach mit den aus den Beobachtungen gefolgerten Entfernungen sich

andere Werthe für die Excentricität ergeben, so müssen umgekehrt die aus der

Hypothese I gefolgerten Werthe der heliocentrischen Entfernungen und daher

auch die geocentrischen Längen ausserhalb der Opposition falsch sein; unter

der Annahme der ganzen Excentricität aus \ {e = 0' 18564) und der Bisection

der Excentricität {e^ = e^') erhielt aber Kepler in den angeführten 12 Oppo-

sitionen Fehler in den heliocentrischen Längen, welche bis auf 9' steigen, welche

Differenzen er nicht den Beobachtungsfehlern zuschreiben konnte, und so sah

er sich genöthigt, eine andere Bahn des Mars zu suchen, und die Bahn I als

eine vorläufige anzusehen, welche er die »stellvertretende Hypothese« nennt.

Thatsächlich erhält man in dieser stellvertretenden Hypothese (s. pag. 82)

') Dieses Resultat ist aus dem bereits erwähnten Grunde wenig beweisend.
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^o=i/o-

r^ = a +

- sin Mq (^0 ~^ ^0 J^O

Cq cos Mq

sin ^Mq

coi 2 Mq,

während in der elliptischen Theorie, mit welcher wir dieselben vergleichen wollen,

v = M^- 2e
sin Mn

5 e

4 «2
—^ sin 2 Mn

r = a -+- H- e cos Mr. — 1 e'^

cos 2 M(,
2 « '

^"» 2 «

ist, wenn 2^ die ganze Excentricität bedeutet. Da aber für jede beliebige An-

nahme über Cq und <"(,' [e^ -^ - ''Cq) stets ^Q H- ^q' = 2^ ist, so wird

'^ = ^0 ~*~ (^ — ^0) ^'^^ -^0

2^ = 2^0 + .fm 2J/n

1 2.2_,'2
sin^M^y

2 d!

woraus man sieht, dass die heliocentrischen Längen nicht nur in der stellver-

tretenden Hypothese, sondern in jeder anderen beliebigen recht gut dargestellt

werden, dass aber in

der stellvertretenden Je ^\uS^
Hypothese die Darstel-

lung am besten wird,

weil für sie sehr nahe

Cq = ^e ist, dass hin-

gegen für diese die

Fehler in den Radien-

vectoren bis 0'0248 an-

steigen, während sie für

dieBisection der Excen-

tricität wegen e = Cq

nur 0-0043 betragen.

III. Ehe aber Kep-

ler zu einer weiteren

Untersuchung der Mars- ^^" ^^''

bahn schritt, ging er daran, die Erdbahn näher zu untersuchen. In der Theorie

der Erdbewegung wurde nämlich vorausgesetzt, dass die Bewegung um den Mittel-

punkt des excentrischen Kreises gleichförmig stattfinde, welche Voraussetzung ge-

mäss den von Kepler angenommenen physikalischen Principien unstatthaft war.

Kepler suchte nun direkt aus den Beobachtungen die Lage des Mittelpunktes

der gleichmässigen Bewegung gegenüber dem Bahnmittelpunkte zu bestimmen.

Er suchte drei Beobachtungen des Mars, welche der Zeit nach genau um die

Umlaufszeit desselben von einander entfernt waren ; der Planet stand dann in

seiner Bahn genau an derselben Stelle J^ (Fig. 31), während inzwischen die Erde

an drei verschiedenen Punkten ihrer Bahn in jE^, E,^, E^ angelangt war. Ist .4

der Mittelpunkt der gleichmässigen Bewegung, B der Mittelpunkt der Erdbahn,

C die Sonne, und kennt man das Verhältniss der Strecken AC\ CP und die

Richtung AC (Länge des Apogäums der Sonne), so kann man in dem Dreieck

ACP den Winkel CPA bestimmen, und hat dann die von dem Punkte der

gleichmässigen Bewegung der Erde gemessene Länge des Planeten /^ = y^AP
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= heliocentrische Länge des Planeten — CFA. Ferner ist der geocentrische

Ort des Planeten 'k,= y£^I> beobachtet, und die mittlere Länge der Erde

TA£/= Qi bekannt, man hat daher im Dreieck FEiA:

_ ^ _ sin (/q — \i) ^ ._
"^^ -

r'
" sin (0,-— X.) ' ' ~ ^' ^' "^

Würden sich die drei Strecken a-^, a^, a^ gleich ergeben, so fiele der Mittel-

punkt der gleichmässigen Bewegung in den Mittelpunkt der Erdbahn B. Nun
ergeben sich aber diese Entfernungen nicht gleich, aber es war jetzt leicht, den

Mittelpunkt B des dem bekannten Dreieck E^, E^, E^ umschriebenen Kreises

nach der bereits öfter erwähnten Methode und damit die Excentricität AB zu

finden. Verwendet man statt der mittleren Bewegungen in den Zwischenzeiten

die Differenzen der wahren Bewegungen E^CE^, E^CE^ und die helio-

centrische Länge des Mars 'YCF= l, so erhält man die heliocentrischen Ent-

fernungen CE^, CE^, CE^ und damit wieder den Halbmesser des umschriebenen

Kreises E^E^E^, und ferner den Abstand CB des Kreismittelpunkts von der

Sonne. Kepler fand AB und BC sehr nahe in derselben Richtung und ein-

ander gleich, und setzt dann ^^ = ^C = 0*01800 für den Halbmesser der

Erdbahn BE = \. Gleichzeitig findet sich dann das Verhältniss CF'.BE für

denjenigen Ort des Mars, in welchem er zur Zeit dieser Beobachtungen stand.

In derselben Weise werden dann noch aus Beobachtungen des Mars in drei

anderen Punkten seiner Bahn die Excentricität der Erdbahn und die Entfernung

des Mars von der Sonne abgeleitet (letztere für die Bestimmung der Marsbahn

selbst) und zunächst für das weitere eine Tafel für die Bewegung der Sonne:

die wahre Anomalie ECW (anomalia coaequata) und die Entfernung CE für ge-

gebene Werthe der mittleren Anomalie EAU (anomalia media).

Nach diesen geometrischen Deductionen geht Kepler wieder auf seine

physikalische Theorie von der bewegenden Kraft über und führt die Beziehung

ein, dass die Geschwindigkeit der

Erde in ihrer Bahn (im excentrischen

Kreise) verkehrt proportional der Ent-

fernung von der Sonne ist. Um
hiernach den Ort der Erde zu be-

stimmen, schlägt Kepler zwei Wege
ein. 1) Er bestimmt die 360 helio-

centrischen Entfernungen /-„ , r,

,

•^ ^ jß
^ ^2 ... ^359 für jeden Grad der

Anomalie, dann ist r = ^r^ : 360 die

mittlere Entfernung, welcher die Be-

wegung von 1° entspricht; in der Entfernung ri ist dann die Bewegung Xi=^ r\ n
ausgedrückt in Graden. Bestimmt man hiernach Xq, x-^, x^ . . . x^r^o^ und addirt

die sämmtlichen Werthe, so muss ihre Summe 180° sein, und die Werthe x^

= CBE (Fig. 32), Xq -{- Xy = CBE, Xq -h x^ -h x^ = CBG . . . geben auf dem

excentrischen Kreise diejenigen Punkte E, E, G . . . in welchen sich die Erde

nach gleichen Zeitintervallen (entsprechend der mittleren Bewegung 1°) befindet.

Mit diesen werden die »optischen Ungleichheiten« B EA, BEA, BGA, ... er-

mittelt, wobei also der Mittelpunkt der gleichmässigen Bewegung durch das

physikalische Gesetz der Geschwindigkeiten ersetzt ist. 2) Die oben gebildete

Summe umfasst nicht alle zwischenliegenden, sondern nur einzelne Werthe der

Radienvectoren, weshalb sich auch die Werthe Xq, x^, x^ . . . sprungweise

ändern. Um diese Ungenauigkeit zu beheben, ersetzt Kepler die Summe der

(A. 32jä
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sämmtHchen bis zu einem gewissen Punkte G des Kreises genommenen Radien-

vectoren durch die zwischen dem letzten Radiusvector yi 6^ und /i C eingeschlossene

Fläche; hiernach folgt dann, dass sich die Zeiten / und T, welche die Erde

braucht, um den Bogen CG (entsprechend dem Centriwinkel E) und den halben

Umfang CHD zu durchlaufen, wie die Flächen CGA, CHDA verhalten, oder

t:T=area{CBG -^ ABG)\^-!za^

= {^a^E arc V -\- \ea sin E) : ^iza'^

= yEarc 1" H sin e\ : tc

und demnach, da tt : rt-r^ 1" = 180°, und 180° :
7"= [x, gleich der mittleren

täglichen Bewegung der B>de ist

e
Vit = M= E -\ ,77 sin E. (A)^ a arc 1 ^ '

Kepler drückt dies dadurch aus, dass er sagt, die Fläche des Sectors

CGA ist das Maass für die Zeit oder die mittlere Anomalie, welche zu

dem Bogen CG des Kreises gehört. Für ihn ist jedoch dieses Gesetz, jetzt als

zweites KEPLER'sches Gesetz bezeichnet, nur ein näherungsweiser Ersatz für die

Summirung von unendlich vielen Radienvectoren. Diesem Umstände schreibt er

auch die auftretenden Abweichungen der Rechnung von seinen oben erwähnten

Tafeln zu.

IV. Nunmehr schreitet Kepler mit dieser verbesserten Theorie der Erde

und den gleichzeitig mit den Radienvectoren der Erde erhaltenen heliocentri-

schen Oertern des Mars an die Neubestimmung der Marsbahn. Er bestimmte

1) aus 3 wahren heliocentrischen Orten E^, E^, E^ (Fig. 31; hier sind jetzt E^^,

E^, E^ drei Orte des Planeten, bestimmt durch die gefundenen Entfernungen

CE^, CE^ und CE^ und die wahren Zwischenwinkel E^CE.^, E^CE .^) 6.\q. 1 ja.ge

der Apsidenlinie und die Excentricität; letztere folgte 0"09768 für den Bahn-

halbmesser = 1. 2) Bestimmte er aus zwei in der Nähe der Apsiden beob-

achteten Distanzen direkt die grösste und kleinste Entfernung des Mars von der

Sonne, woraus sich die Excentricität 009264, also sehr nahe die halbe Excen-

tricität der stellvertretenden Hypothese ergab. In Folge dieser verschiedenen

Resultate rechnete Kepler nunmehr mit der Excentricität 0"09264 und unter der

Annahme der Proportionalität der Flächen und Zeiten die übrigen Radienvectoren,

und fand, dass die Rechnung sämmtliche zu gross gab und dass die Abweichung

um so grösser war, je näher die Anomalie 90° war. Hieraus schloss er, dass

die Marsbahn kein Kreis, sondern ein Oval wäre.

Man hat aus der Gleichung (A) die Reihe

E = M—- sinM+ - -^ sin 2J/

= ii — X

und
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^-

1 ^2
ist, demnach ist r' = ;- + -^ — shi^ M, also der erhaltene Werth für r' stets

zu gross.

Das Oval construirte Kepler in der Weise, dass die Richtung des Planeten

{AH, Fig. 33), d. h. die heliocentrischen Längen durch die stellvertretende Hypo-

these bestimmt vi'urden, indem

DCH= M ist und H auf dem
um B^ beschriebenen Kreise liegt,

wenn AB' = 0' 11 332 ist, während

die Radienvectoren AF so be-

stimmt wurden, als wenn der

Planet sich gleichmässig im excen-

trischen Kreise bewegen würde;

wurde also DB I' = M gemacht,

so gab AF die heliocentrische

Entfernung des Planeten, und es

sollte G der Ort des Himmels-

körpers sein, wenn AG = AF
gemacht wurde. Die Pfeilhöhe

des MöndchensZ>iJ/^iV bestimmt

sich leicht, wenn man Am = Cn
gleich dem Halbmesser Bm des

Kreises macht, denn dann sind die Dreiecke BCn und ABni gleichschenklig;

Am\Bn, Bvi\Cn und für die mittlere Anomalie DCn = DBm ist An die

wahre Richtung des Planeten, Am die heliocentrische Entfernung, und macht

man Ap = Am, so fällt der Schnittpunkt p sehr nahe in Bn und es ist auch

Bm : AB = mp : np.

Da aber mp = AB ist, so wird die Pfeilhöhe

. np =- — = 0-00858.

Die Rechnungen im Oval werden aber sehr complicirt, denn man müsste die

Fläche des Sectors DGA (Fig. 33) für jeden Punkt G der Bahn bestimmen können.

Nun schliesst Kepler in folgender Weise: Wäre die Bahn eine Ellipse, so hätte

man, wenn man von G das Perpendikel JGK auf DE fällt:

DGK:DIK== DGE\DIE= BN\BM= b \ a,

daher

DGK=- DIK,

ferner

folglich auch
AGKA : A IKA = GK \IK=b\a,

demnach die Sectorfläche

und da ebenfalls die Fläche

l^GKA = - 1\1KA,

DGA = - DIA
a

ist, so wäre

DGEK= - DMEK
a

t:l = DGA\DGEK= DJA'.DMEK,
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d. h. man könnte in der Gleichung (A) für £ den Bogen D/ des Kreises setzen;

oder umgekehrt, zu einer gewissen Zeit t, welcher die mittlere Anomalie M=Mq-{- (Jt/

entspricht, erhält man aus der Gleichung (A) einen Bogen £, welcher, auf dem
Kreise DME aufgetragen einen Punkt / bestimmt, aus dem das Perpendikel /Ä'

den Punkt G in der Ellipse bestimmen würde, in welchem sich der Planet be-

findet. Kepler substituirt nun für das Oval eine solche Curve, für welche GK\
JK= b'.a ist und für welche die Pfeilhöhe a—b = 0-00858 ist^). Das Resultat

war abermals ein negatives, denn wieder erhielt er die Radienvectoren unrichtig,

dieses Mal sämmtlich zu klein, wie am einfachsten daraus folgt, das für die

wahre Ellipse die Pfeilhöhe nur die Hälfte (0"00429) ist, die verwendete Curve

daher ganz innerhalb dieser Ellipse liegt. Kepler schrieb nun die Schuld dem
Umstände zu, dass auch hier wieder die Summe der Radienvectoren nicht richtig

durch die Fläche wiedergegeben wird, und schlug neuerdings den bereits oben

beschriebenen arithmetischen Weg ein, und zwar für 6 verschiedene Annahmen, die

sich theils durch den für die Excentricität e angenommenen Werth theils durch

die Art und Weise der Berechnung der Radienvectoren selbst unterscheiden —
immer mit gleich negativem Erfolg.

Indem Kepler nunmehr seine physikalischen Untersuchungen, auf die er

seine Theorie der Bewegung im Oval gestützt hatte, nochmals auf ihre Richtig-

keit prüfte, fiel er, wie er selbst sagt, durch einen Zufall auf die Secante (1*00429)

der grössten optischen Gleichung 5° 18'; es ist aber die grösste optische Gleichung

BNA und See. BNA = AN'. BN, daher AN— BN^ 000429 BN, woraus folgt,

dass, wenn AN= BM \st, J/jy= 0*00429 sein muss, d. h. die Pfeilhöhe des

Möndchens ist nur die Hälfte der für das Oval gültigen. Diese Pfeilhöhe ent-

spricht aber der Ellipse, für welche A ein Brennpunkt ist, denn für diese ist,

wenn, wie bisher die Halbaxen mit a, b bezeichnet werden,

= .-. = .[.-|/,-(^)]=l^=o

Somit konnte Kepler das erste — der Zeit nach zweite — Gesetz aufstellen:

Die Bahnen der Himmelskörper sind Ellipsen, in deren einem Brenn-
punkt sich die Sonne befindet.

Kepler führte nun die folgenden Bezeichnungen ein: die mittlere Anomalie
(anomalia tnedia) ist die der Zeit proportionale Bewegung des Himmelskörpers, ge-

messen durch die Fläche des elliptischen Sectors DGA vom Aphel aus. Die excen-
trische Anomalie (Anomalie aus dem Mittelpunkte, eigentlich anomalia eccentri),

ist der Winkel DB J, gemessen durch den Bogen DJ im Kreise. Die wahre
Anomalie {anomalia coaequata) ist der Winkel, unter welchem der Bogen DG
von der Sonne aus gesehen wird, also der Winkel DAG. AG ist die wahre

Entfernung des Himmelskörpers von der Sonne, sein Radiusvector, welche

Bezeichnungen noch jetzt mit der Modifikation gebräuchlich sind, dass die Ano-

malien vom Perihel statt wie bei Kepler vom Aphel gezählt werden.

c
Führt man statt der linearen Excentricität e die numerische — = ^' ein und

a

lässt dann den Accent wieder weg, so werden die zur Rechnung dienenden

Formeln (in der jetzt üblichen Form, Anomalien vom Perihel)

M = Mn -{- \}.t = E -r, sifi E (1)
"

' arc\ ^ '

') Diese Curve ist eine Ellipse, deren Brennpunkte aber nicht nach A und C fallen, denn

für diesen Fall würde die Pfeilhöhe eine andere.
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r sin V = a\/l

r = a{l — e cos E),

-e'i sin E, r cos v =^ a {cos E e). (2)

Die Gleichung (1) giebt die mittlere Anomalie oder die Zeit aus der excen-

trischen Anomalie; die direkte Lösung der umgekehrten Aufgabe, die excen-

trische Anomalie zu einer gegebenen Zeit zu bestimmen, erklärt bereits Keplfr

für unmöglich; sie hat seither den Namen des KEPLER'schen Problems er-

halten und wurde vielfach durch Reihenentwickelungen und Näherungen gelöst,

so vorzugsweise von Bessel und Encke.

Hiermit hatte Kepler die Bewegung eines Himmelskörpers völlig genau be-

schrieben. Für die Beziehungen zwischen den Bewegungen und Entfernungen

verschiedener Himmelskörper musste sich Kepler noch lange mit der pag. 8o

angeführten Näherung begnügen; wieder fast ein Jahrzehnt später fand Kepler

die wirkliche Beziehung, welche er in dem 1619 erschienenen Werke »Harmonices

mundi« mittheilt. Dieselbe besteht darin, dass das Verhältniss der Um laufs

Zeiten gleich demjenigen der |ten Potenzen der mittleren Ent-
fernungen von der Sonne ist, oder dass sich die Q uadrate der Umlaufs-
zeiten wie die dritten Potenzen der grossen Halbaxen verhalten.

Diese Beziehung giebt das dritte KEPLER'sche Gesetz i).

In seinem 1621 erschienenen Lehrbuch »Epitome Astronomiae Copernicanae«

wurden diese Gesetze dann ebenfalls wieder aufgeführt, auf die übrigen Planeten

ausgedehnt, und speciell die Gültigkeit des dritten Gesetzes bei den Neben-

planeten aus den für die Jupiterssatalliten geltenden Entfernungen und Umlaufs-

zeiten bewiesen. Die von Kepler angenommenen Elemente für die Haupt-

planeten waren:

Mittlere tägliche

siderische Bewegung

Mittlere

Entfernunf

Numerische

Excentricität

Ort des

Aphels

Neigung

der Bahn

Saturn

Jupiter

Mars

Erde

Venus

Mercur

0° 2' 0"-60

0° 4' 58"-43

0°3r 26"-65

0° 59' 8"-33

1°36' 7"-65

4° 5' 32"-42

9-5100

5-1965

1-5235

1-0000

0-7240

0-3881

0-05700

0-04822

0-09263

0.01800

0-00694

0-21000

25° 48V
7° - ^

•29° 20' Sl

5° 30' Cp
2° - ^
15° - /

2° 32'

1°20'

l°50'

3=22'

6° 54'

Die von Kepler construirten Planetentafeln, die er zu Ehren seines Kaiserlichen

Gönners Rudolph IL die RuDOLPHiNi'schen Tafeln nannte, waren bereits sehr

gut und wurden durch fast hundert Jahre von keinen andern übertroffen.

Für den Mond nahm Kepler die TvHONi'schen Werthe für Mittelpunkts-

gleichung und die Evection an, die Variation etwas vergrössert; er Hess aber

ebenfalls die epicyklische Darstellung fallen. Bei der jährlichen Gleichung be-

merkte Kepler, dass durch Weglassimg der Mittelpunktsgleichung der Sonne in

der Zeitgleichung (pag. 70) die Beobachtungen wohl besser, aber noch nicht

völlig genau dargestellt werden, und dass es nöthig ist, eine Zeitgleichung Z^

zu verwenden, welche sich von der Gleichung Z^ um mehr unterscheidet, als Z^

von der wahren Zeitgleichung Z. Es wurde daher die Correction der mittleren

Länge des Mondes mehr als doppelt so gross, sie wird W sinv^), also beinahe

richtig. Auch die Breitenstörung berücksichtigt Kepler, doch ist seine Dar-

') Die strenge Ableitung der drei Gesetze s. Mechanik des Himmels.
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Stellung von der TvcHONi'schen in der Form etwas verschieden, die Resultate

jedoch sind völlig identisch^).

Minder glücklich war Kepler bei der Bestimmung der wahren Bahn der

Kometen. Seit Regiomontan war von den Astronomen fast allgemein die An-

nahme acceptirt worden, dass die Kometen zu den Weltkörpern zu zählen

seien, und schon Tycho hatte, wie erwähnt, versucht eine Kreisbahn zu be-

stimmen. Kepler verliess die Kreisbahn, da er es für unmöglich hielt,

dass ein Himmelskörper, der sich in einem Kreise bewege, nicht wiedererscheinen

sollte; er wählte deshalb für die Kometen geradlinige Bahnen, und bestimmte

dieselben auch für die Kometen von 1607 und 1618.

Bezüglich der Präcession ist zu bemerken, dass sich Kepler anfänglich noch
der CoPERNiCANi'schen Meinung anschloss, dass die Erde eine vierfache Be-

wegung haben müsse, bald aber kam er hiervon

ab und nahm eine parallele Verschiebung der

Erdaxe im Weltraum an. Die Präcessionsbewegung

wird dann durch eine kleine Drehung derselben,

also eine Drehung der Weltpole um die Pole der

Ekliptik A erklärt, wodurch eine gleichförmige

Verschiebung der Aequinoctialpunkte, also eine

Präcession der Aequinoctien entsteht. Um aber

auch die Veränderlichkeit der Schiefe der Ekliptik

zu erklären, nimmt er an, dass sich um eine mitt-

lere Lage A (Fig. 34) der Pole der Ekliptik die

wahren Pole C gleichmässig drehen. Die mittlere

Schiefe der Ekliptik AB bestimmt Kepler aus
(A. 34.)

der physikalischen Hypothese, dass für dieselbe

die Summe der Flächenräume der heissen und der beiden kalten Zonen gleich

sei der Summe der Flächen der gemässigten Zonen, woraus AB = 24° 17' 42''

folgt. Aus den von Hipparch und Regiomontan gefundenen wahren Werthen für

die Schiefe der Ekliptik findet er dann den Halbmesser des kleinen Kreises

AC = 2° 3' 44" und die Umlaufszeit des Punktes C um A nahe 58000 Jahre.

Während Kepler die Entfernungen der Himmelskörper durch seine Methode

in Einheiten der Erdbahnhalbaxe ausdrücken konnte, konnte er die Entfernung

der Sonne von der Erde selbst in Einheiten des Erdhalbmessers nicht bestimmen,

da die Sonnenparallaxe zu klein ist. Er ging nun in folgender Weise vor. Ist

D der wahre Sonnenhalbmesser, A die Entfernung der Erde von der Sonne und a

der scheinbare Sonnenhalbmesser (15'), so ist tg 0. =^ D\A und daraus findet sich

A = 229"18Z> = inD. Nun schloss Kepler, dass sich die Entfernung der Erde

von der Sonne zum Erdhalbmesser verhalte, wie der Sonnenkörper zum Erd-

körper, und da hieraus, wenn der Erdhalbmesser d gesetzt wird

—7^ = —1- oder d^ = , Z> = d ym
wird, so folgt

A = in y^md oder D = \b d, A = 3469 d.

Weiter schliesst Kepler, dass sich die Entfernung des Mondes von der Erde

zum Erdhalbmesser verhalte, wie der Erdkörper zum Mondkörper, und da die

Entfernung Erde — Mond = 229'18 Mondhalbmesser ist, wenn der Mondhalb-

*) S. Herz, Geschichte der Bahnbestimmung von Planeten und Kometen, II. Theil, pag. 208 ff.
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messer auch 15' angenommen wird, so wird dann, wenn die Entfernung des

Mondes von der Erde mit A', der Mondhalbmesser mit S bezeichnet wird

-^ = VT >
^' = ^ = Ä'/o folglich 8 = -^-;=i > ^ = ^ym^.

woraus d = 3*891o; A' = 58'9^/ folgt. Endlich nimmt Kepler an, dass die

Entfernung der Fixsterne so oft die Saturnsbahn fasst, als diese den Sonnen-

durchmesser, und da die Saturnsbahn gleich 2179 Sonnendurchmesser ist, so

wäre die Entfernung der Fixsternsphäre 4750Ö00 Sonnendurchmesser, oder 20730

Erdbahnhalbmesser, daher die jährliche Parallaxe der Fixsterne 9"*95 (nach

Kepler 10"), also eine damals nicht zu bestimmende Grösse.

Auch in der in jenen Zeiten erst durch J, Scaliger i) (1540— 1609) als

Wissenschaft begründeten Chronologie leistete Kepler nicht unerhebliches; es

mag hier nur erwähnt werden, dass er sich für die im Jahre 1582 von Gregor
XIII. durchgeführte Kalenderreform erklärte und dass er aus historischen und

astronomischen Angaben fand, dass das Geburtsjahr Christi fünf Jahre vor Beginn

der gewöhnlichen Zeitrechnung (aera ab incarnatione) zu setzen ist 2).

Für die praktische Astronomie ist von besonderer Wichtigkeit die von

Kepler auf rein theoretischem Wege gemachte Entdeckung des Fernrohrs. In

seinen beiden Werken »Astronomiae pars optica« und »Dioptrice« untersucht

er eingehend die Brechung der Lichtstrahlen, und stellt auch ein, allerdings un-

richtiges, Brechungsgesetz auf, leitet daraus den Gang der Lichtstrahlen in

Linsen ab, wodurch er dann durch Combination zweier Convexlinsen auf das

astronomische Fernrohr geführt wurde. Dasselbe stand freilich damals an Leistungs-

fähigkeit dem gleichzeitig erfundenen GALiLEi'schen oder holländischen Fernrohre

nach, aber es war der Keim zu dem heute ausnahmslos bei den astronomischen

Beobachtungen verwendeten.

Nebst diesen fiir die Fortschritte der praktischen Astronomie, der Beob-

achtungskunst wichtigen Entdeckungen muss hier noch in Kürze einer anderen

in jener Zeit eingeführten Neuerung gedacht werden, welche nicht minder wichtig

für den Fortschritt der rechnenden Astronomie war, nämlich der Erfindung der

Logarithmen, welche fast gleichzeitig von dem schon genannten J. BÜRGI

(1552— 1632), von J. Neper (1550— 1617) und H. Briggs (1556— 1630) ge-

macht wurde. Alle drei Systeme unterscheiden sich in der Form, während sie

im Wesen als identisch bezeichnet werden müssen. Die Praxis bürgerte sich

bald in der Astronomie ein und schon Kepler giebt in den Tabulae Rudolphinae

eine solche Logarithmentafel zur Erleichterung der astronomischen Rechnungen.

Eng verknüpft mit seinen Untersuchungen über die Bahnen der Himmels-

körper sind bei Kepler seine Annahmen über die physikalischen Ursachen dieser

Bewegungen, über die in der Natur waltenden Kräfte. Wenngleich Kepler sich

durch die Nichtübereinstimmung der Beobachtungen mit seiner Theorie wieder-

holt veranlasst fand, seine Ansichten zu modificiren, so liegt ihnen doch das

eine unveränderte Princip von der Anziehung der Himmelskörper, ähnlich der-

jenigen von magnetischen Körpern, zu Grunde. »Gravitas« ist bei Kepler eine

Kraft, oder ein Vermögen, in Folge dessen die Körper das Bestreben haben,

sich zu nähern und gegen einander zu bewegen; diese Kraft ist bei näheren

') Geboren in Caen; er studirte in Bordeaux und Paris, erhielt 1593 eine Professur in

Leiden, wo er bis zu seinem Tode blieb.

') Eigentlich könnte man nur sagen: »mindestens 4 Jahre vor dem Beginn der gewöhn-

lichen Zeitrechnung €.
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Körpern stärker als bei weiter von einander entfernten Körpern; die Annäherung

ist eine wechselseitige, beide Körper bewegen sich gegen einander, und zwar

sind die von den Körpern dabei zurückgelegten Wege umgekehrt proportional

ihren Massen. Allein Kepler war nicht im Stande, aus dieser anziehenden Kraft

auch das Entfernen der Körper von der Sonne nach dem Durchgange derselben

durch das Perihel zu erklären, und nahm zu diesem Zwecke eine die Planeten

um die Sonne bewegende, beständig im Welträume parallel wirkende Krait an,

und zwar nach derjenigen Richtung, in welcher sich der Planet im Perihel be-

wegt [in der Richtung der Pfeile (Fig. 33)]. Durch diese wird in demjenigen

Theile der Bahn, in welchem sich das Perihel befindet, die Geschwindigkeit

grösser, in der anderen Bahnhälfte kleiner, während die Entfernungen der Planeten

von der Sonne bei seiner Bewegung vom Aphel bis zum Perihel beständig ver-

kleinert, in der zweiten Hälfte wieder vergrössert werden. Der Effect seiner an-

ziehenden Kräfte, der »Gravitas«, ist aber bei Kepler nur für ruhende Körper der

universellen Attraction Newton's vergleichbar. Durch die Rotation des Central-

körpers tritt in Kepler's »Gravitas« eine wesentliche Modifikation ein, es tritt

eine Tangentialkraft (die aber nicht als Beharrungsvermögen aufzufassen ist) auf.

Andrerseits vermischt sich mit diesen Ansichten Kepler's Annahme einer intelli-

gibeln Welt, einer Sensitivität der Natur, welche ebenfalls zu motorischen

Kräften Anlass giebt. Diese Annahme bildet überdies den ganzen Inhalt von

Kepler's Astrologie. Seit den Zeiten der Araber war die Astrologie oder Stern-

deutekunst (s. diese) zu einer förmlichen Wissenschaft ausgebildet worden, durch

welche man nach bestimmten Regeln die Geschicke der Welt und der Menschen

vorausbestimmen zu können glaubte. Aber schon lange vor Kepler trat ein

mschwung der Meinung auf, und schon mehr als 100 Jahre vorher hatte z. B.

der aufgeklärte und gelehrte Graf Johann Picus von Mirandula (1463— 1494)

die Lehren der Astrologie als eitel und unverständig bezeichnet, aber noch zu

Kepler's Zeiten — und noch lange später — war dieser Aberglaube nicht er-

loschen. Auch Kepler wurde von abergläubischen Fürsten über künftige Ge-

schicke befragt, und musste »Kalender schreiben«, d. h. Prognosen, und dass er,

der berühmte Astronom, auch Astrolog war, wird ihm von manchen als Schwäche,

von anderen als Täuschung ausgelegt, und wieder andere sprechen von seiner

»Doppelnatur«. Dass er einen gewissen Hang zu mystischen Spekulationen hatte,

ist nicht zu leugnen, aber seine Astrologie, und man muss diese gewiss von

der Astrologie überhaupt unterscheiden, sowie er sich auch stets dagegen ver-

wahrte zu den Astrologen gezählt zu werden, erstreckte sich nur auf den Glauben

an einen geheimnissvollen Einfluss der Constellationen (Oppositionen, Conjunctionen

Quadraturen u. s. w.), sowie der Töne auf das Gemüth des Menschen, Kepler's

Meinung lässt sich dahin aussprechen, dass er den Constellationen einen gewisser

Einfluss auf die Welt und auf die Menschen zuschrieb, welchem der Mensch

jedoch (ebenso wie dem Einflüsse der Musik) seinen Willen und seine Energie

entgegensetzen kann. A^on einer Vorhersagung von Ereignissen kann demnach
keine Rede sein, und in allen seinen sogenannten Prognosen zieht Kepler mehr

oder weniger — je nach dem Stand der Fragenden — die Frage ins Lächerliche,

und benutzt die Gelegenheit, um ungestraft Sittenpredigten zu halten und Wahr-

heiten zu sagen, zu welchem Zwecke mancher auch heute nicht ungern den

Astrologen spielen möchte.

Die durch Kepler aufgestellten Gesetze der Planetenbewegungen fanden

nicht allgemeine Anerkennung. Die Schuld mag theils darin gelegen sein, dass

das CoPERNiCANi'sche System, auf welches sie sich stützten, selbst in jener Zeit



96 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

(A. 35.)

Öffentlich noch angefeindet war, theils dass ihre Ableitung sowohl als auch ihre

Form von der bis dahin üblichen wesentlich abweichend und etwas fremdartig

war, und die Beobachtungen noch kein hinreichend sicheres Material zur Be-

urtheilung ihrer Richtigkeit boten; auch traten wieder-

holt noch die alten epicyklischen Theorien, wie bei

Lansberg, oder neue den KEPLER'schen ähnliche An-

sichten wie beiBuLHALDus, Seth Wardus, Cassini u. A. auf.

Lansberg!) gab kurz vor seinem Tode »Tabulaeper-

petuae motuum coelestium«heraus, welche auf Grund des

CoPERNiCANi'schen Systems und — allerdings mit einigen

Aenderungen — mit Beibehaltung der alten Epicykeln

den Lauf der Planeten darstellen sollten; auf Grund

neuerer Beobachtungen angelegt, waren dieselben auch

eine Zeit lang ziemlich verlässlich.

BuLLiALDUs (1605— 1694) nimmt ebenfalls die Be-

wegung der Planeten in Ellipsen an, ersetzt aber das

complicirte zweite KEPLER'sche Gesetz durch eine gleich-

massige Bewegung um den zweiten Brennpunkt. Da nun

nach der Grundeigenschaft der Ellipse (s. Fig. 35).

ad e'^)

F,Z = r'= -z-^ i> =a(l —ecosM— g^ sm^M)
^ '^ \ + e cosM ^

'

ist, so wird

F^L = r^ = ^a — r/ = a{\ -^ e cosM+ e^ sin^ M)
noch in der zweiten Potenz der Excentricität übereinstimmend mit der Kepler-

schen Annahme. Da ferner

sin M
sin {M— z'i) = '^ae = 2^ sin M— e'^ sin 2M,

^\

also

v^ = M— "le sinM -^ e"^ sin IM
ist, so wird, wenn v die wahre Anomalie für die KEPLER'sche Annahme ist,

V ^
= V — \e^ sin '^M.

BuLLiALDus zerlegt jedoch zur Vereinfachung der Rechnung die Bewegung

in eine epicyklische, sodass die Bewegung des Epicykelmittelpunkts G im Kreise

AGB gleichmässig stattfindet und der Planet sich in einem Epicykel um G be-

wegt. Wenn dessen Halbmesser p =^ \e^, die Geschwindigkeit des Planeten im

Epicykel gleich der doppelten Geschwindigkeit des Epicykelmittelpunkts, und

die Bewegungsrichtung des ersteren entgegengesetzt derjenigen des letzteren ge-

wählt wird, so ist, wie schon D. Fabricius zeigte, die Bahn eine Ellipse, für

welche F^ ein Brennpunkt ist; doch findet für diese Bewegung das Gesetz der

Flächen nicht statt.

BuLLiALDUS nimmt aber eine Correction mit dem entgegengesetzten Zeichen,

so dass ein Planetenort erhalten wird, für welchen die wahre Anomalie wohl die

aus dem KEPLER'schen Gesetz der Flächen folgende ist, der aber dann nicht in

der Ellipse liegt.

Jean Dominique Cassini 2) (1625— 17 12) ersetzte die elliptische Form der

Planetenbahnen durch eine andere Curve, bei welcher das Produkt der Leit-

') Geboren 1561 zu Gent, gestorben 1632 in Middelburg, wo er protestantischer Prediger war.

2) J. D. Cassini war am 8. Juni 1625 zu l'erinaldo bei Nizza geboren; nachdem er den

ersten Unterricht von den Jesuiten erhalten haUe, ging er 1641 an die Universität Bologna, an

welcher er 1650 Professor der Astronomie wurde. 1669 kam er als erster Direktor der neu
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strahlen von den beiden Brennpunkten eine constante Grösse ist; diese Curve

ist aber, wie schon D. Gregory in seinen »Astronomiae physicae et geometricae

elementa« (1702) bemerkt, zur Darstellung der Planetenbahnen überhaupt un-

geeignet, nur für sehr kleine Excentricitäten wird sie ellipsenähnlich; bei

grösseren Excentricitäten wird sie an den Endpunkten der kleinen Axe ein-

gedrückt, und geht dann durch die einfache Schleifenform, die Lemniscate (00)

in eine aus zwei getrennten ovalförmigen Zügen bestehende Curve über. Cassini

war jedoch wie sein Vorgänger P. Gassendi^) (1592 — 1655), der in seiner

»Institutioastronomica« ein sehrwerthvolles Lehrbuch, eine übersichtliche Zusammen-

stellung alles bis dahin Bekannten lieferte, ein sehr guter Beobachter. Gassendi

beobachtete den Saturnsring fleissig, hielt jedoch die beiden seitlichen Anhänge

für Satelliten. Er beobachtete die Kometen von 1618 und 1652/53 und bestimmte

für letzteren wie Kepler eine geradlinige Bahn. Auch beobachtete er den von

Kepler vorhergesagten Mercursdurchgang (1631 Nov. 7). Cassini bestimmte die

Rotationsdauer der Planeten, und fand für Jupiter 9^' 56'«, für Mars 24^' 37'«, für

Venus nahe 24^'. Nachdem Huyghens'') (1629— 1695), dessen vorzüglichstes Ver-

dienst für die Astronomie die Einführung des Pendels als Zeitregulator war, die

wahre Natur des Saturnringes erkannt und einen Mond des Saturn entdeckt

hatte, fand Cassini 4 weitere Saturnssatelliten auf; auch entdeckte der letztere

das Zodiacallicht, und gab zum ersten Male Tafeln für die Trabanten des Jupiter.

Gassendi sowie Cassini waren Anhänger des geocentrischen Systems; Gassendi

jedoch, welcher Geistlicher war, sowie sein späterer Nachfolger Boscovich er-

klärten sich nur zum Schein als Gegner des CoPERNiCANi'schen Systems, »da

die heilige Schrift die Ruhe der Erde und die Bewegung der Sonne befiehlt und

ein heiliges Decret besteht, nach welchem dieses nicht nur von der scheinbaren,

sondern auch von der wahren Ruhe zu verstehen ist, und diejenigen, welche dieses

Decret respectiren, das TvcHONi'sche System annehmen und vertheidigen müssen.«

Im Allgemeinen sind aus den nächsten Decennien nach Kepler weniger

theoretische Untersuchungen zu erwähnen, es war mehr eine Zeit fleissigen

Beobachtens, wesentlich gefördert durch die Begründung grösserer Sternwarten.

Hevel^j (161 1— 1687) hatte sich eine eigene Sternwarte gebaut, wo er vorzugs-

weise den Mond beobachtete; das Resultat war seine Selenographie, die erste

ausführliche Beschreibung der Mondoberfläche. In Paris wurde 1667 die Stern-

warte gegründet, deren erster Director der schon genannte J. D. Cassini war.

1656 wurde die neue Sternwarte in Kopenhagen, deren Bau schon unter Longo-

gegründeten Sternwarte nach Paris, wo er am 14. September 17 12 starb. Seine Entdeckungen

sind fast durchgehend in der praktischen Astronomie, da er kein Theoretiker war. Um Newton 's

Theorie kümmerte er sich ebenso wenig wie um Copernicus, da er stets ein starrer Anhänger

des PxoLEMÄi'schen Systems war.

') Seit 16 13 Professor der Philosophie in Aix und seit 1625 der Mathematik in Paris.

'^) Christian Huyghens, geboren am 14. April 1629 im Haag, bezog in seinem 16. Jahr

die Universität Leiden. 1649 machte er mit dem Grafen von Nassau eine Reise durch Europa.

Bald nach seiner Rückkehr gab er seine ersten, mehr mathematischen Arbeiten heraus, wandte

sich aber bald auch der Construction der Fernröhre und Pendeluhren zu, und leistete in beiden

vorzügliches; 1665 kam er nach Paris, kehrte 1670 auf kurze Zeit in seine Vaterstadt zurück,

ging dann wieder nach Paris, welches er jedoch 1681 nach Aufhebung des Edictes von Nantes

gänzlich verliess; er blieb alsdann bis zu seinem am 8. Juli 1695 erfolgten Tode im Haag.

^) Er war in Danzig geboren, wo er auch seine Sternwarte 1641 erbaute. 1679 verlor

er dieselbe durch eine Feuersbrunst; er erbaute aber sofort eine neue, auf der er 1681 bereits

wieder beobachten konnte.

Valentinhr, Astronomie. I. 7



98 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

MONTAN begonnen worden war, vollendet, als erster nach ihrer Vollendung

wirkte an derselben Olaus Römer i) (1644— 17 10), welcher aus den Beobachtungen

der Verfinsterungen der Jupitertrabanten die Geschwindigkeit des Lichtes ableitete.

1676 wurde die Sternwarte in Greenwich vollendet, deren Leitung Flamsteed

(1646— 17 19) übergeben wurde, der hier jene ausgedehnte Beobachtungsreihe

durchführte, welche in dem nach seinem Tode erschienenen Atlas coelestis und

in seiner ebenfalls nach seinem Tode herausgegebenen Historia coelestis nieder-

gelegt sind. Endlich wurde 1706 die Sternwarte in Berlin vollendet, an welcher

als erster Beobachter G. Kirch (1639— 17 ig) wirkte 2).

Es ist selbstverständlich , dass diese Institute mit den besten Instrumenten

ihrer Zeit ausgerüstet wurden. Es kann auch nicht Wunder nehmen, dass gerade

in diese Zeit der vorzugsweise praktischen Bethätigung bedeutende Fortschritte

in der Vervollkommnung der Instrumente zu verzeichnen sind. Wenngleich

die eigentliche Ausbildung der Beobachtungs- vorzugsweise aber Reductions-

methoden erst in spätere Zeiten fällt, und Beobachtungen, welche mit den

heutigen verglichen werden könnten, erst seit Bradlay datiren, so sind doch

auch an dieser Stelle bedeutende Verbesserungen zu erwähnen.

Die erste Verbindung des Fernrohrs mit einem (unbeweglichen) Fadennetz

datirt aus dem Jahre 1640 und rührt von Gascoigne her, der derartige Netze zur

Messung der Durchmesser von Mars und Jupiter verwendete. Bald darauf wurden

auch diese festen Netze in Verbindung mitUiiren zur Bestimmung der Durchgangs-

zeiten von Sternen benutzt. Im Jahre 1658 hatte Huyghens das Pendel als Zeitmess-

instrument vorgeschlagen, und wenngleich die Vervollkommnung desselben in einer

für Messungen brauchbaren Form erst aus dem Jahre 1673 stammt, so scheinen

docli bereits 1662 Versuche mit Pendeluhren zur Beobachtung von Durchgangs-

zeiten an festen, aus dünnen Silberfäden hergestellten Netzen vorgenommen

worden zu sein^), und nicht lange darauf wurden auch die Fadennetze auf be-

weglichen Schlitten (s. Mikrometer) von Auzout und Picard eingeführt.

Von den theoretischen Untersuchungen, welche in diese Zeit fallen, wurde

bereits derjenigen Bestrebungen gedacht, welche als nächste Folge der neuen

Planetentheorien Kepler's auftraten. Es bleibt noch zu erwähnen, dass auch die

von Kepler begründete Methode der Untersuchung der Kometenbewegungen

von Hevel in seiner »Kometographie« weiter ausgebildet wurde, und diesen zur

Hypothese von parabolischen Kometenbahnen führte, bei denen jedoch noch

nicht an eine Aehnlichkeit mit den elliptischen Planetenbahnen im physikalischen

Sinn gedacht werden kann, da die Sonne keineswegs im Brennpunkt der Parabel

steht; erst Dörfel erkannte in seiner Untersuchung der Bahn des grossen

Kometen von 1680 diese Thatsache, aber ebenfalls ohne Rechnung, mehr in-

tuitiv.

Erst das Ende des 17. Jahrhunderts brachte den Abschluss der theoretischen

Untersuchungen über die den Lauf der Gestirne bestimmenden Gesetze, den

Abschluss derjenigen Reformation der Astronomie, welche 200 Jahre früher von

Copernicus mit der Einführung des heliocentrischen Systems begonnen worden

war. Kepler hatte durch die empirische Auffindung seiner drei Gesetze über

') Geboren in Kopenhagen, kam er 1672 nach Frankreich, wo er bis 1681 blieb, in

welchem Jahre er als Professor der Mathematik in Kopenhagen in sein Vaterland zurückkehrte.

*) Zunächst folgten dann noch die Sternwarten von Petersburg (1725), Wien (1755) und

Oxford (Radcliffe Obs. 1771).

2) S. La Hire, »Des dales de l'invcnüon des i/iicromeires« in den Memoiren der Pariser

Academie 17 17 (pag. 78).
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die Planetenbewegiingen auch die letzten Epicykeln entfernt, von denen die

ersten bereits durch die CoPERNiCANi'sche Annahme verschwanden, und die Form

der Planetenbahnen und den Ort der Planeten in diesen zu jeder beliebigen

Zeit richtig dargestellt; er hatte auch bereits geahnt, dass sich dieselben aus

einer zwischen den Himmelskörpern wirkenden Kraft ableiten lassen, den

mathematischen Ausdruck für diese Kraft, die Abhängigkeit derselben von der

Lage und Grösse der auf einander wirkenden Himmelskörper hat aber erst

100 Jahre später Jsaac NewtonI) (1643— 1727) festgestellt. Newton stand aber

bereits auf einem anderen Standpunkt als Kepler, denn zu Newton's Zeiten

waren schon die Principien der Mechanik, namentlich durch Galilei und Huyghens,

zur vollen Klarheit gebracht worden, und die Hauptschwierigkeit für die Con-

ception richtiger astronomisch.er Ansichten lag ja in früheren Zeiten darin, dass

man als Bedingung für die Bewegung eines Körpers eine in der Richtung seiner

Bewegung (also in der Richtung der Tangente an seine Bahncurve) wirkende

Kraft annehmen zu müssen glaubte. Als einmal das Gesetz der Trägheit auf-

gestellt war, und die Wirkung der Kraft nur dahin angenommen zu werden

brauchte, die Bewegung des Körpers von der geraden Linie abzulenken, da

handelte es sich nur mehr um die Bestimmung der Grösse der für einen ge

wissen Fall nöthigen Stärke und Richtung der Kraft. Kepler hatte auch bereits

die Idee von einem Attractionscentrum; aber es scheint, dass er die eben er-

wähnten mechanischen Principien, wenngleich sie zum grossen Theil schon etwas

früher aufgestellt worden waren, noch nicht richtig erfasst hatte. Bei ihm findet

man noch immer, wie schon erwähnt, Kräfte, welche in derRichtung der Tangente

wirken und die Geschwindigkeit des Planeten vergrössern bezw verkleinern. Nun

hatte Newton, vielleicht angeregt durch die erwähnten Bemerkungen Kepler's, die

Idee des Attractionscentrums aufgegriffen, und aus dieser Annahme unter Zu-

ziehung der aus den Beobachtungen abgeleiteten 3 KEPLER'schen Gesetze, sein

universelles Attractionsgesetz aufgestellt. Er zeigte zunächst in seinen, zum ersten

Mal 1686 erschienenen y>P/iiiosophiac naturalis principia mathematicai, dass, nach

welchem Gesetze immer ein Körper gegen ein fixes Attractionscentrum angezogen

wird, derselbe eine Bahn beschreibt, bei welcher die von den Radienvectoren

bestrichenen Flächen den Zeiten proportional sein müssten.

Sei S (Fig. 36) das Attractionscentrum, A der gegen S hin angezogene

Körper, so wird er, wenn er vermöge einer anfänglichen Geschwindigkeit nach

B gekommen ist, das Bestreben haben, in dem nächsten gleichen Zeittheilchen x

ein gleiches Stück BB' = AB zurückzulegen, während er in Folge der Anziehung

des Centrums S sich in demselben Zeittheilchen t um das Stück Bb demselben

nähern würde. Das Resultat ist die Bewegung in der Diagonale BC des

•) ISAAC Newton, geboren am 5. Januar 1643 zu Whoolstorpe in Lincolnshire. Nachdem

er seine Jugend mit nur dürftigem Unterricht, mehr den landwirthschafthchen Arbeiten zu-

gewendet, verbracht hatte, bezog er 1660 die Universität Cambridge; 1666 verliess er diese

Stadt wegen einer in ihr ausgebrochenen, pestartigen Krankheit, kehrte jedoch bald zurück und

übernahm 1669 die ihm angebotene Professur der Mathematik in Cambridge, welche er bis

1695 ohne wesentliche materielle Verbesserung seiner nicht besonders günstigen finanziellen

Lage bekleidete. Von da an ging es ihm jedoch besser; er kam anfänglich als Münzwardein,

später als Vorsteher der Königl. Münze mit einem hohen Jahresgehalt nach London. 1725 zog

er sich seiner geschwächten Gesundheit wegen auf ein Landgut in die Nähe Londons zurück,

doch kam er häufig nach London. Nach einem dieser Besuche 1727 stellte sich bei dem nun-

mehr 85jährigen Greise durch die Uebermüdung ein heftiger Rückfall seiner Krankheit ein,

welcher er am 20. März 1727 erlag.

7*
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Parallelogramms BB' Cb, so dass der Körper thatsächlich nach dem zweiten
Zeittheilchen t nach C gekommen ist. In dem nächsten, wieder gleichen
Zeittheilchen x würde der Körper ohne die Wirkung der Attraction von S nach
C gekommen sein, sodass CC = CB ist, die Attraction von S würde aber eine

Annäherung um ein \oxiBbz.^.

verschiedenes Stück Cc bewir-

ken, und der Körper gelangt

daher nach D. Wie immer nun
aber Bb und Cc beschaffen

sein mögen, so werden die in

den gleichen Zeittheilchen t be-

schriebenen Y\2.c\\Qx\ASB,BSC,

(A. 36.) CSD einander gleich sein, denn

es ist area SCD = area SCC,
weil die Spitzen C , D der beiden Dreiecke in einer zur Basis SC parallelen

Geraden liegen, ferner area SCC =^ area S CB, weil die beiden Dreiecke die

gleiche Basis BC ^ CC haben, woraus SCD = SCB folgt. Wirkt die Kraft

continuirlich, so wird die Bahn eine continuirlich gekrümmte und die Dreiecke

sind als Flächen, welche in gleichen unendlich kleinen Zeittheilchen beschrieben

werden, zu betrachten. Umgekehrt werden dann in jeder Bewegung, in welcher

die Flächen sich wie die Zeiten verhalten, die Bewegungen durch anziehende

Kräfte, die gegen ein festes Attractionscentrum gerichtet sind, bewirkt. Die

Grösse der anziehenden Kraft, welches immer auch ihr Gesetz ist, wird gemessen

durch den zurückgelegten Weg und wird daher proportional der Grösse des

gegen das Anziehungscentrums zurückgelegten Stückes B'C=^Bb. In einer

Kreisbahn vom Halbmesser a wird aber Bb = o c p > folglich die Kraft

CB^B = m- n c v > wenn /n einen Proportionalitätsfaktor bedeutet, und da CB = aa

ist, wenn -< CSB = a gesetzt wird, so ist

„ a^ ol'^B= m —z— = Im-aa.^.
1a ^

Da nun weiter der in dem Zeittheilchen x zurückgelegte Weg, a gefunden

wird durch a = z/x, wenn v die Winkelgeschwindigkeit bedeutet, so ist

P = \ni • av^x^ ^= A • av-

und indem v = 360°: T ist, wenn T die Umlaufszeit bedeutet, so folgt endlich

aB = B '

Y~^.
Da für einen anderen Körper in der Entfernung a^ mit der Umlaufs-

a,
zeit T-^ die Kraft P^ = B-^^r^ ist, so wird

„ ^ a-, aP • P ^= —— ' —
•^ 1 • -^ y^ 2 • J'i >

d. h. die Kräfte, welche von einem fixen Attractionscentrum auf zwei Körper ausgeübt

werden, die sich in verschiedenenEntfernungen um dasselbe bewegen, verhalten sich,

wie direkt die Entfernungen und verkehrt die Quadrate der Umlaufszeiten. Kennt man

nun ein Gesetz, welches den Zusammenhang zwischen den Entfernungen und Um-

lautszeiten giebt, so kann man daraus die Abhängigkeit derKraft von der Entfernung

bestimmen. Ein solches Gesetz ist für die um die Sonne kreisenden Himmels-

körper das dritte KEPLER'sche Gesetz. Da nach diesem T = Xa^ ist, so wird
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wenn die Produkte der verschiedenen Proportionalitätsfaktoren durch einen neuen

Faktor ersetzt werden:

sein, d. h. die Kräfte, welche die Sonne auf verschiedene Himmelskörper übt,

verhalten sich wie umgekehrt die Quadrate der Entfernungen der Himmelskörper

von der Sonne. Allgemein findet man übrigens sofort, dass, wenn T = Ka^^

wäre, P =^ C :
ö^«—i sein wird, ein bereits von Newton erhaltenes Resu-^tat. Dass

diese Kraft eine allgemein wirkende ist, zeigt Newton dadurch, dass er nachweist,

dass der Fall der Körper zur Erde sowie die Bewegung des Mondes um die Erde

nur verschiedene Aeusserungen einer und derselben Kraft wären. Ist die Be-

schleunigung der Schwere auf der Erdoberfläche g, so ist der in einer Secunde

on einem frei fallenden Körper zurückgelegte Weg auf d er Erdoberfläche (Ent-

fernung p vom Erdmittelpunkt) \g, daher wäre der Fallraum in einer Secunde in

p2
der Entfernung r des Mondes von der Erde ^^^; das vom Mond in der

selben Zeit gegen die Erde zurückgelegte Stück Bt wurde aber oben gleich

CB^ _ ^^ _ 1 2

gefunden, wo a der in einer Secunde vom Mond zurückgelegte Weg ist, daher

a = 2jr : 7", wenn die Umlaufzeit T in Zeitsecunden ausgedrückt wird. Wollte

man g aus der Bewegung des Mondes ableiten, so müsste

sem, T' beträgt 2360628-^, — ist 60*4 und p folgt aus der Länge / eines Grades

gleich 180/: TU, demnach
4ti: [r\

^ = ^1-1 • 180 /= 0-00008944/.

Anfänglich hatte nun Newton einen unrichtigen Werth für /, den damals

bekannten Werth 297251 Par. Fuss substituirt und erhielt daraus den Werth von

g = 26'59 Par. Fuss, welcher mit dem von Galilei gefundenen (30 Fuss) schlecht

stimmte; erst viel später, als das Resultat der PiCARo'schen Gradmessung von

167 1 bekannt wurde, wonach / = 342360 Par. Fuss wäre, fand er in genügender

Uebereinstimmung 30 "62 Par. Fuss, wonach er die Identität der allgemeinen

Gravitation mit der Erdschwere als erwiesen betrachten konnte.

Mit grösseren mathematischen Schwierigkeiten war der Nachweis verbunden,

dass unter der Annahme des gefundenen Gesetzes die wahren Bahnen der

Himmelskörper Ellipsen sein müssen. Newton führte die Rechnung umgekehrt,

er suchte das Gesetz der Anziehung, welches stattfinden muss, wenn ein Körper

sich in verschiedenen Curven um das Attractionscentrum bewegt (in Kreisen, in

Ellipsen) für verschiedene Lagen des letzteren. Für die Bewegung in einer Ellipse,

in deren Brennpunkt das Attractionscentrum sich befindet, ist die Ableitung die

folgende:

Sei S (Fig. 37) die Sonne, B der Ort des Planeten, JI der zweite Brenn-

punkt der Ellipse, so ist der Körper nach dem Zeittheilchen x nach Q ge-

kommen, also aus der geradlinigen Richtung der Tangente BB um die Strecke

QB gegen *S hin gefallen, wenn QB\\BS ist. Macht man I//\\ YZ, so wird

da das Perpendikel BB auf YZ den Winkel der beiden Leitstrahlen BS, BH
halbirt, BJH ein gleichschenkliges Dreieck, daher BJ = BH, und ferner wenn
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(A. 37.)

DK der zu CP conjugirte Durchmesser ist, wegen SC =^ CH auch SE = E /,

folglich

PE^\{PS-^PI)r=AC\ (1)

ferner, wenn Qx die Gerade

CP in V schneidet, nach der

Gleichung der Ellipse bezogen

auf die conjugirten Durch-

^ messer PC, CD
CD^- Cv'^ + CP^'Qv^

= CP^ CD^
oder

CP^- Qv^= CD'^iCP -\- Cv)

{CP—Cv)= CD-^-Gv-vP
oder

GvvP\Qv^=CP'^:CD\ (2)

Weiter sind die beiden

Dreiecke QxTnnd PEE ähn-

lich, weshalb

Qx:QT=PE:PE (3)

ist und endlich ist das Rechteck aus den beiden Halbaxen flächengleich mit dem

Parallelogramm aus zwei conjugirten Durchmessern, daher

AC-CB = CD -PC sin PCD = CD - PE. (4)

Gemäss diesen Eigenschaften der Ellipse hat man, wenn 2Z den Parameter

der Ellipse bedeutet

IL'QR-.lL'Pv ^ QR'.Pv = Px'.Pv = PE:PC ^ AC:PC
nach (1),

2L-Pv:Gv'Pv = 1L:Gv
GvPv.Qv-^^ PC^:CD^

nach (2),

wenn schliesslich Q und jP zusammenfallen

Qx^:QT'^r= EP^:PF-^= AC^:PE^= CD^:BC^

nach (3) und (4), folglich durch Multiplikation

^L-QR:QT^= AC-^L- PC^^-CD^\PC-GvCD^- CB^
und da

^L-AC = IBC^ ist,

IL'QR'.QT'^^ "IPC'.Gv,

also in der Grenze, beim Zusammenfallen von Q mit P
'iL-QR= QT\
QT^ QT^.SP^
~2ir

QR ^L-SP^

Da aber QT- SP die doppelle in jedem Zeitheilchen x zurückgelegte, also con-

stante Fläche QSP= 2cp und Z ebenfalls für die Ellipse eine Constante ist, so wird

OP-^-^" -J ^^ Z SP^ ~
SP'''

d. h. verkehrt proportional dem Quadrate der Entfernung des Körpers vom

Attractionscentrum.

Indem Newton nun noch hinzufügt, dass die von einem Körper ausgehende

Wirkung proportional der Masse dieses Körpers ist, waren die Grundlagen fest-
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gelegt, aus denen man die Bewegungen der Himmelskörper ableiten konnte,

nunmehr aber auch unter Berücksichtigung der Wirkung aller Himmelskörper

auf einander. Allein die Erfahrung zeigte, dass die Wirkung der Planeten unter

einander gegenüber der Wirkung der Sonne eine ausserordentlich viel schwächere

sein müsste, woraus geschlossen werden konnte, dass die Massen der Planeten

im Verhältniss zur Sonnenmasse nur sehr gering sein konnten. Umgekehrt

konnte daher bei der Betrachtung der Bewegung der Planeten von der störenden

Wirkung der übrigen abgesehen werden. Nicht dasselbe gilt für den Mond,

für diesen ist das Attractionscentrum die Erde, und die Sonne tritt als störender

Himmelskörper auf. Trotz

ihrer viel grösseren Entfernung

wird aber ihre Einwirkung

sehr merklich in Folge ihrer

bedeutend grösseren Masse und

bereits Newton hatte erkannt,

dass die Unregelmässigkeiten

im Laufe des Mondes die

Evection, Variation, jährliche

Gleichung, und die Breiten-

störung, ebenso aber auch die

Drehung der Knoten und Ap-

siden eine Folge dieser stören-

den Kraft wären, und hatte

versucht, diese Störungen oder

Ungleichheiten durch die Gra-

vitation zu erklären. Für die

Bewegung der Apsiden musste

er aber ebenfalls den bereits

im vorigen angedeuteten Weg
einschlagen, nämlich den Ausdruck der Kraft aus der Bewegung ableiten.

Sei C (Fig. 38) das Attractionscentrum, C F die Richtung des Apogäums für

einen gegebenen Augenblick, und die von dem Körper beschriebene Ellipse VFK,

deren Brennpunkt C ist. Die Bewegung in PK kann angesehen werden als die

Folge eines gegen 6" gerichteten Falles um das Stück FA und einer dazu senkrecht

gerichteten Bewegung AK. Die Strecke FA ist bestimmt durch die Grösse der

gegen C gerichteten Kraft. Ist zu einer anderen Zeit die Ellipse nach vpk

gekommen, so wird der Himmelskörper in / sein, wenn CF= Cp ist, und er

hat thatsächlich den Weg Vp zurückgelegt. Wird angenommen, dass die Drehung

der Apsiden cier Zeit proportional ist, so wird VCv = s- VCF, demnach, da

vCp = VCF ist, VCp = VCF (? + 1). In dem nächsten Zeittheilchen wird

der Körper nicht den Weg pk zurücklegen, sondern er wird in einem Punkte //

angelangt sein, wenn nC = kC = KC und VCn = (s -h Ij VCK = a- VKC ist,

wo der Kürze wegen ? -t- 1 = u gesetzt wurde.

In Folge der Centralkraft, welche den Körper in der Ellipse vpk erhalten

würde, wäre der Körper gegen C hin um das Stück pr gefallen, und hätte sich

in der dazu senkrechten Richtung um r/^ fortbewegt; findet aber die Bewegung

des Körpers in pn statt, so deutet dieses darauf hin, dass der Körper sich in

der Richtung rk in Folge der erlangten Geschwindigkeit bis m bewegt haben

würde, dass er aber noch ein weiteres Stück f/ui gegen C hin gefallen ist, und

das Stück mn ist das Alaass der Kraft, welche gegen C wirkend, die Drehung

(A. 38.)
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der Apsiden (und die Vergrösserung der Geschwindigkeit in der zum Radiusvector

senkrechten Richtung) bewirkt hat.

Zur Bestimmung der Strecke mn hat man, wenn man den Kreis nkKt

fortsetzt und das Perpendikel mr bis zu diesem Kreise nach s verlängert:

f^l k • f^l s

M7i-m/= mk-ms,{o\e\ich?fm= :— . Wird die in dem kleinen Zeittheilchen x

in der Elhpse beschriebene Fläche mit 9 bezeichnet, so ist 2cp =/C->^r, folglich

2cp 2cp

mr = a-kr = ''^! "^^ — ^'^ — kr = {a — 1)t^;

2fms = mr -^ kr = (g -i- 1) —p;

,

demnach, da für immer kleiner werdende Zeittheilchen w/ sich immer mehr und

mehr dem Werth 2-/C nähert.

4(p2
mn=^(a^-l)^^.

Da die Flächengeschwindigkeit 9 constant ist, so wird die die Drehung der

Apsiden bewirkende Kraft, welche proportional mn ist, umgekehrt proportional

der dritten Potenz der Entfernung des Himmelskörpers vom Attractionscentrum.

Die Grösse des Winkels, um welchen die Apsiden sich drehen, ist durch die

Verhältnisszahl ? gegeben. Diese Drehung wird bestimmt durch das Verhältniss

der Strecken m?i, um welche der Himmelskörper in Folge der Drehung der

Ellipse und der Strecke pr, welche er in der ungedrehten Ellipse gegen C hin

fiel. Es war aber gefunden (s. pag. 102)

4cp2 49'^

/^ = 2zrH' ^'« = (''-1)27^'

wenn man mit r den Radiusvector CF = Cp bezeichnet. Nennt man P die

Kraft, welche die Bewegung in der ruhenden (ungestörten) Ellipse, und Wj die

Kraft, welche die Drehung der Apsiden (Störung) bewirkt, so wird

52 — 1 1

m^: F = mn \pr = ; -j ,

folglich

P^m.'.F^-^-^'-^'.^ =H_^(a2_i).

Ist Fq die Kraft, welche in der mittleren Entfernung a in der ungestörten

Bahn auftritt, /\ =^ F -\- fn^ die Kraft in irgend einem Punkte der gestörten

Bahn, so wird
1 (a2_l)Z 1

P • P \- — • —
und wenn F^^ als Einheit der Kraft gewählt und r = a + x gesetzt wird:

_ «2 (ct2_ 1^X^2 ^ [(a + ^)4-(g2— l)Z]ä!2

Um nunmehr aus einem gegebenen Kraftgesetze die Bewegungen der

Apsiden abzuleiten, bringt Newton den, dieses Gesetz darstellenden Ausdruck X

auf die Form X -^, und vergleicht den Zähler Xr^ mit dem Zähler des Aus-

druckes für F^^. Sei

Xr^ = A ->r FqX -}- B^x^ -^ . . . .,

so muss
A + B^x + B^x^ 4- . . . = «3 _,_ Zß2 (c72_ 1) _|- a^x
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sein, folglich, da diese Gleichung für jeden Werth von x, also auch im x =
bestehen muss:

^ = ^3 _f_ Xö2(cr2— 1); BqX -^ B^x^ + . . = a^x,

woraus sich

a{B^-^ B^x^ .7)
^^^'~^^'' ~^^'

und demnach für wenig excentrische (sehr nahe kreisförmige) Bahnen, für welche

— sehr nahe 1, und x sehr klein ist
a

A

aBo

ergiebt. Würde in der ungestörten Bahn der Weg von 360° (ein voller Umlauf)

beschrieben werden, so wird in Folge der Kraft X der zurückgelegte Winkel

a«360° und daher die Apsidenrichtung sich um den Winkel ?-360° gedreht haben;

ist ? = a — 1 positiv, so findet eine Vorwärtsbewegung der Apsiden (im Sinne der

Bewegung der Himmelskörper) statt, ist ? negativ, so wäre die Bewegung der

Apsiden retrograd.

Als erstes Beispiel wählt Newton die Centralkraft constant,

daher

A ^ ca^, Bn = Sca^, (t = —=,
y 3

folglich eine retrograde Bewegung der Apsiden um (
—;=—

1
J 360°= — 152° 9''2.

Als zweites Beispiel wird die Centralkraft proportional r"-^ gesetzt; es wird

L-«+i _j_
I

\a"x + . . . .

und da hier 'A = ca"+^, Br. = [ , ) ca" ist, so ist c = |/ — 1.

\ 1 / r n -h 1

Der einzige Fall, für welchen eine Drehung der Apsiden nicht stattfindet,

ist demnach n = 0, d. h. die Kraft proportional r—% also in dem von Newton

aus den KEPLER'schen Gesetzen abgeleiteten Gravitationsgesetze. Würde n nur

um zt 0001 von 2 abweichen, d. h. das Attractionsgesetz 2^oööi ^^^^> ^°

würde ? = — 1 = — ^ n, und es würde eine Drehung der Apsiden statt-

yl-\-n
finden, welche für jeden Umlauf des Planeten 360° (=|= 0-0005) = rp lO'S betragen

würde. Eine derartige Abweichung vom NEWTON'schen Attractionsgesetz müsste

sich demnach in einer relativ sehr raschen Drehung der Apsiden verrathen.

Als drittes Beispiel wählt Newton den Fall, dass das Attractionsgesetz aus

zwei Gliedern besteht. Sei also:

A. = — -J-
-— = ^

__ _ _ ,

^

folglich
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A = ri«-"+3

daher

+ c,a-/'+'i: B,
(- n + 3\ . (—P + 3\

•/+2

r2^
c.a-"+^ + r<,ö;-/+3

1 + — a"-^

{?i — Syia-"+^-h(p — S)c^a-^+->
(;/ - 3) + (^ - 3)-:^ a"-P

Wenn « = 2 ist, d. h. das eine Glied das einfache NEWTON'sche Gravitations-

gesetz darstellt, so wird

1 + -^ö!2-/>

r2^

l—{p — d)-^ a'i-P

(A. 39.)

Dieser Fall tritt thatsächlich bei den Himmelskörpern, am auffallendsten

beim Monde ein. Sei 6' (Fig. 39) die Sonne, E die F>de, M der Mond; der

letztere wird von der

-y^L^ ^\ Erde in der Rich-

tung ME und von

der Sonne in der

Richtung MS ange-

zogen. Da aber

auch die Erde E
von der Sonne an-

gezogen wird , so

wird nur der Ueber-

schuss der Sonnen-

anziehung auf den Mond über diejenige auf die Erde eine gegen S hin gerichtete

störende Kraft ergeben oder aber der Ueberschuss der Sonnenanziehung auf die

Erde über diejenige auf den Mond eine von ,5 weggerichtete störende Kraft er-

zeugen i). Kräfte, die nach verschiedenen Richtungen wirken, lassen sich aber

nicht unmittelbar addiren, und müssen in Componenten zerlegt werden, die

nach bestimmten Richtungen wirken. Newton zerlegt daher die Kraft MS in

2 Componenten, von denen die eine in der Richtung ME wirkt, die andere in

der Richtung Ms
||
ES.

Sei die Anziehung, welche die Erde auf den Mond ausübt P\ die Anziehung,

welche die Sonne auf die Erde ausübt/, die Anziehung der Sonne auf den Mond in,

und die beiden Componenten m^ in der Richtung AdE und m^ in der Richtung J/.f,

so wird die Summe der Kräfte in der Richtung tJ/^ gleich X= F-^m^, die Anziehung

in der Richtung ES gleich Y= p — /«g oder in der entgegengesetzten Richtung

Y =z m^ — p. Das Verhältniss der Kräfte p und jP bestimmt Newton aus den Ent-

a A
fernungen und Umlaufszeitcn nach dem Satz pag. loo. Hiernach \?,t Pq : p = — :

-™'

wenn Fq die Kraft in der mittleren Entfernung a des Mondes bedeutet, und A die

mittlere Entfernung der Sonne, /,
2^ die siderischen Umlaufszeiten des Mondes

') Die Masse des angezogenen Körpers bleibt dabei ganz gleichgültig; denn ist die An-

ziehung auf die Masseneinheit F, so ist sie auf die Masse \x allerdings [xF, da aber wieder die

Masse [a bewegt werden muss, so wird die jede Masseneinheit bewegende sogen, »beschleuni-

gende Kraft« wieder A'. Hingegen ist die anziehende Kraft abhängig von der Masse

des anziehenden Körpers, und dieser flircld proporlional.
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um die Erde und dieser um die Sonne sind; es wird daher p = P \
— \ ( — | .

Weiter sind die anziehenden Kräfte, welche die Sonne auf die Erde und auf
den Mond ausübt, im verkehrt quadratischen Verhältnisse der Entfernungen, also:

m',p = R'^'.f- daher m ^ P,{^ {^"^{^^ ,

Die beiden Componenten ni^, m^ werden aus 7n durch das Kräftedreieck

abgeleitet, welches dem Dreieck MES ähnlich ist: es ist also m^\m^\ m ^= a :

A:p also wenn A:P^=], d. h. die Sonnenbahn als kreisförmig angenommen
wird:

Das Verhältniss — ist nur wenig veränderlich, da man hinreichend genau^1
1 1 A A 1

-^ •
T J r. 400 400— = —: annehmen kann, und demnach —zwischen den Grenzen — und—

liegt. Newton nimmt daher für — die Einheit und folglich für f/i^ den mittleren

Werth

^1=^(1^)

und mit den Werthen / = 27'^ 7^' 43'", T = Söö'^ 6^' 9''

Mj)'

"h = Tts^^o = 0-005595 /'o-

Ebenso findet man
A

daher — [(f)-']-»(4)(-^)T(f)'-J'
Hier darf nun A nicht gleich p gesetzt werden, weil der Werth von m^—p

eben durch die Abweichung des Distanzverhältnisses von der Einheit bestimmt
wird. Man erhält aber aus dem Dreieck SME, wenn für R und r wieder die

Mittelwerthe A und a gesetzt werden und der Winkel SEM xmt Z> bezeichnet wird

^^iA^-ra^-^Aa^s~D- L = 1 ^i _ 2 ^cos I) + ^\~^
^- a-^ = l -h 3 —. cos Z>
p-' A

p=3P^\^\cosD = -^f^ = 0-016785
/'o cos D.= ^^0

[y]
Die Kräfte P -h m^ und m^ — /i) werden sich nun zu einer einzigen Kraft

zusammensetzen, wodurch bewirkt wird, dass die Resultirende nicht mehr stets

gegen E gerichtet ist, wodurch einerseits das Gesetz der Proportionalität der
Flächen mit der Zeit aufgehoben, andererseits eine Abweichung der Bewegung von
der Ellipse bewirkt wird. Newton versuchte die aus den veränderlichen Kräften

resultirenden Veränderungen in den Geschwindigkeiten und Krümmungen der Bahn
abzuleiten und seinem Scharfsinn gelang es auch, eine grosse Reihe allgemeiner

1) Newton erhält diese Resultate geometrisch, und muss dann zwischen in., — p und

p — w._, unterscheiden ; durch das Auftreten des Factors cos D wird diese Unterscheidung

unnöthig.
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Gesetze zu finden i). Hingegen stiess er bei der Summation der Wirkungen

auf für ihn noch unübersteigliche Schwierigkeiten, und er musste sich begnügen,

diese Summationen durch geometrische Repräsentation und Ersetzung der Summen

durch Flächen von Curven vorzunehmen, die er selbst aber nur genähert er-

mitteln konnte. Nichtsdestoweniger geben seine geometrischen Methoden

einen für jene Zeiten ausreichenden Beweis, dass die grössten Ungleichheiten:

Evection, Variation, jährliche Gleichung beim Monde einfach aus dem Principe

der Gravitation folgen und dass daher diese Kraft selbst nicht nur die Be-

wegung der Hauptplaneten um die Sonne und der Nebenplaneten um die

Hauptplaneten regelt und bestimmt, sondern auch die in diesen Bewegungen

constatirten Unregelmässigkeiten wenigstens qualitativ durch die Attraction anderer

Himmelskörper bestimmt sind. Am einfachsten gestalteten sich die Untersuchungen

über die Bewegung der Bahnlage (Knoten und Neigung) und der Apsiden.

Sei NPn (Fig. 40) die Mondbahn, Nqn ihre Projection auf die Ekliptik,

die einem gewissen Momente entsprechende Bahnebene ist bestimmt durch die

(A. 40.)

beiden aufeinander folgenden Punkte F, Q und den Ort der Erde E, und diese

Ebene EPQ wird die Ekliptik EqS in einer Geraden Nn schneiden, welche

durch den Schnittpunkt p der Verlängerung von PQ mit der Ekliptik bestimmt

ist. Wäre keine störende Kraft vorhanden, so würde im nächsten Zeittheilchen x

die Bewegung in derselben Ebene \w QR fortgesetzt. In Folge der störenden

Kraft der Sonne wird der Mond aus dieser Ebene herausgerissen; er wird den

Weg QS zurücklegen, wobei RS die Wegstrecke ist, welche er in Folge der

') Die Untersuchungen lassen sich in aller Strenge nur analytisch durchführen. Es wurden,

selbst in neuerer Zeit, wiederholt Versuche gemacht, die auftretenden Störungen in elementarer

Weise zu erklären, so von Airy, Herschel u. A. Man kann diese Darlegungen ganz wohl

als annehmbare Versinnbildlichungen der Wirkungen betrachten; als Erklärungen im

strengsten Sinne des Wortes, oder gar als Beweise, dass in Folge der auftretenden Kräfte die

Störungen eben in dieser Weise bestimmt sind, kann man diese Versuche keinenfalls an-

sehen. So kann. z. B. eine specielle Eigenthümlichkeit der störenden Kräfte, die sich der geo-

metrischen Repräsentation vollständig entzieht, die Resultate völlig verändern. Eine derartig

auffallende Erscheinung tritt in der von Hali. gefundenen, scheinbar abnormen Bewegung beim
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Störenden Kraft der Sonne in derselben Zeit t gegen die Sonne hin zurücklegt.

Die neue Bahnebene ist daher QSE, die neue Knotenlinie wird erhalten, wenn

man QS bis zum Schnittpunkte mit der Ekliptik nach / verlängert und ist

daher El.

Ist q die Projection von Q auf die Ekliptik und fällt man von Q und q die

Perpendikel Qi, qi, Qk und qk auf die ungestörte und gestörte Knotenlinie,

EN und El, so wird die ungestörte Neigung Qt\q, die gestörte Qkq sein, und

es handelt sich darum, die Aenderungen aus den wirkenden Kräften abzuleiten.

Da die Componente m^ der Sonnenanziehung eine Veränderung der Bahnlage

nicht bewirken kann, weil sie ganz in die Bahnebene hineinfällt, so wird die

Strecke RS nur unter der Einwirkung der Componente tn^ — p zurückgelegt und

kann daher aus dem bekannten Verhältnisse m^ — P'-^q und der unter der

Einwirkung der letzteren zurückgelegten Strecke QR (Fig. 37) ermittelt werden.

Nimmt man die Bahn als kreisförmig an, so wird r = L = a] cp = ^a^ fx, wenn

QER = a gesetzt wird, folglich

öia^ OT„ — p a „ „

Nun ist ml \mQ = RS : RQ und da RQ = aa ist:

cosD
nil^mQ^^j-^a.

Bezeichnet man den Winkel NEl mit w, so wird

mE • iä =^ ml.^^= ful sin mll^,

folglich

;;/ Q cos D

Es ist aber

—- = sin mEO\ <^ mlL = •< SEn.
niE ^ ^

Bei der geometrischen Betrachtung ist nun zu unterscheiden, ob N der

aufsteigende oder niedersteigende Knoten der Mondbahn ist; im ersteren

Falle liegt der Teil NQn der Mondbahn oberhalb der Ekliptik (auf der Seite

des Nordpoles); es ist NEQ = u das Argument der Breite, und SEn der

Abstand der Sonne vom niedersteigenden Knoten der Mondbahn, daher, wenn

man mit und Sl die Längen der Sonne und des aufsteigenden Knotens der

Mondbahn bezeichnet: mll^ = 180° + ft — 0, folglich

(ü = Q „ cos D sin u sin (0 — ^). (1)

Im zweiten Falle ist NEQ ^= u — 180° (weil n der aufsteigende Knoten

ist, und der von n über iVbis Q gezählte Bogen gleich u ist) und mll^ = Sl — 0-
womit, wie man sofort sieht, w denselben Werth erhält.

7. Saturnssatelliten auf, welche durch die Untersuchungen Newcomb's vollständig erklärt wurde

(s. »Mechanik d. Himmels«). Aus diesem Grunde scheint es besser, auf eine vollständig popu-

läre Darstellung der Störungen ganz zu verzichten, als Erklärungen zu geben, die sich in vielen

Fällen als der Correctur bedürftig zeigen. Vollends aus den instantanen auf die Gesammt-

änderungen (Integrale) zu schliessen, muss in allen Fällen der höheren Rechnung überlassen

bleiben. Hingegen lassen sich unter Zuhülfenahme einiger der Elementarmathematik ange-

hörenden Sätze (ohne Zuhülfenahme der höheren Analysis) die instantanen Aenderungen der

osculirenden Elemente recht gut darstellen. Diese für Knoten und Neigung von Newton (für

die übrigen Elemente von Lagrange) gegebenen Ableitungen werden im folgenden auseinander

gesetzt.
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Wegen der Kleinheit des Winkels w können nun die beiden Perpendikel qi

und qk als zusammenfallend angenommen werden, und dann ist die Aenderung i

der Neigung gegeben durch

i = qiQ — qkQ ^= i Qk = -^p ^^'' Q ^ ^

Es ist aber ik ^= Ei-in = EQcosu-m = rcos ?/-w; Qi = rsin tc, Qki = i

folglich, da eine Neigungsverminderung stattfindet:

cos D cos IL sin (0 — ft) sin i. (2)
59-575

Aus dieser Form für die Elementaränderungen in dem kleinen Zeit-

tbeilchen t lassen sich die Gesammtbewegungen von Knoten und Neigung nicht

leicht ableiten; man sieht, dass w und i bald positiv, bald negativ sind. (Die

Knotenbewegung ist dabei positiv, wenn sie entgegengesetzt der Bewegung der

Himmelskörper, also retrograd ist), co wird null, wenn « = d. h. der Mond
in der Ekliptik, wenn — ft, = 0, d. h. die Sonne in der Richtung der Knoten

der Mondbahn, und endlich, wenn D = 90° ist, d. h. wenn Sonne und Mond
n Quadratur sind; i verschwindet, wenn — ft = 0, wenn D = 90° oder u = 90°

ist. In diesen drei Fällen gehen w und i vom positiven ins negative über, weil

ein Faktor sein Zeichen wechselt. Ob die retrograde oder direkte Bewegung

des Knotens, ob die Vergrösserung oder Verkleinerung der Neigung überwiegt

ist nun durch eine specielle Untersuchung zu finden. Newton bediente sich, um
die Summation durchzuführen, wie schon erwähnt, einer graphischen Integration

durch Curven, und findet als mittlere stündliche Bewegung der Knoten 16"'59°

er berücksichtigt sodann noch die durch die Variation entstandene Formänderung

und die durch die ungleichförmige Bewegung in der Bahn bedingte Verschiedenheit

in der Geschwindigkeit des Mondes, erhält mit Berücksichtigung dieser Umstände

16"-28 als stündliche Bewegung der Knoten, daher als mittlere Bewegung in

einem Jahre 19° 18'.

Das Resultat ist aus den obigen Formeln einfach in folgender Weise zu

erhalten. Man ersetzt die Produkte der trigonometrischen Functionen durch

Summen 1) mittels der Beziehungen:

cos Acos B = \ [cos {A — B) -\- cos {A + B)]

sin A sin B = l [cos (A — B) — cos (A -+- B)]

sin Acos B = \ \sin (A -i- B) -t- sin {A — B)]

cos A sin B = ^ [sin {A -h B) — sin {A — B)]

und erliält

(0 = -y -ToTT-tT [ + '^^^ (!3— ü— u— I?)-f- cos(0 -~Sh — u-\-D)

— cos {G} — Si + u ^ D) -cos{G) — Sh + u— D)] ,

und daher, wenn die Länge des Mondes mit (£ bezeichnet und berücksichtigt

wird, dass D = — C, ?/;=(! — Sl ist

(ü = ^^a[\ -\- cos2D — cos2((l — a) — cos 2(0 — ft)] (3)

und ebenso

t = -— a [sin 2Z> + sin 2 (d — ft) H- sin 2 (O — ft)] sin i. (4)
Jiöo

In der Folge werden die störenden Kräfte, sowie die durch dieselben bedingten

unendlich kleinen Aenderungen der Elemente immer wieder in dieser Form auf-

*) Dies hat den Zweck, den Gang der Functionen einfacher zu gestalten, wodurch die

Summirung erleichtert wird.
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treten; die störenden Kräfte werden abhängig von der relativen Lage der

Himmeibkörper, welche durch trigonometrische Functionen der Winkel

zwischen den Verbindungslinien selbst, oder zwischen diesen Verbindungslinien

und festen Richtungen oder Ebenen gegeben sind. Die beiden Beispiele für die

kleinen Aenderungen von Knoten und Neigung werden die Bedeutung der

störenden Kräfte als Functionen der Orte der Himmelskörper für den Augenblick

ausreichend klargestellt haben. Es handelt sich nun darum, aus diesen Aende-

rungen in unendlich kleinen Zeiträumen auf die in endlichen Zeiträumen bewirkten

Aenderungen zu schliessen. Dies ist nun Sache der Integralrechnung^). Es ist

jedoch ohne weiteres klar, dass irgend einer der Ausdrücke, z. B. a cos 2 (0 — ^)
während eines ganzen Umlaufes des Argumentes dieselben positiven und

negativen Werthe durchläuft, und dass daher die Summe aller Werthe, nachdem

das Argument 360° durchlaufen hat {cos 0° + cos \° + cos1° -\- ... -\- cos So?''

+ cos 358° -+ cos 359°) wieder ist. Die drei letzten in (3) auftretenden Glieder,

und der in (4) auftretende Ausdruck geben daher für die Summen der einzelnen

Incremente, d. h. für die Gesammtänderungen zu verschiedenen Zeiten bald

wachsende, bald wieder abnehmende Werthe, sodass sich in Folge dessen die

Neigung nur periodisch vergrössert und verkleinert, und demnach um einen

mittleren Werth schwankt, was ebenso von den drei letzten Gliedern in der

Knotenbewegung gilt. Allein hier tritt noch ein stets wachsendes Increment

--— auf; summiren sich die Incremente a der Mondbewegung bis zu einem vollen
2oo

360°
Umlaufe, so wird die Summe der Incremente (o der Knotenbewegung zu ^g^

angewachsen sein (abgesehen von den periodisch wachsenden und abnehmenden,

kürzer als periodisch bezeichneten Gliedern). Während eines siderischen Umlaufs

des Mondes wird der Knoten ^is '^^^ Kreisperipherie zurückgelegt haben;

daher ist die Umlaufszeit des Knotens 238 mal diejenige des Mondes, also, jene

zu 27'^ 7^' 43'" angenommen, gleich 6503'^ = 17-8 Jahre. Die Bewegung des

Knotens wird daher bereits in dieser rohen Näherung ziemlich richtig wieder-

gegeben.

Anders verhält es sich mit dem Resultate für die Bewegung des Perigäums.

In der pag. io6 gegebenen Formel ist das Zusatzglied zu bestimmen.

Um die Grösse der hier zu betrachtenden Kraft zu erhalten, muss nämlich

die störende Kraft der Sonne in zwei Componenten zerlegt werden, von denen

die eine in der Richtung ME (Fig. 39), die andere senkrecht dazu wirkt; da

nun <^MSE immer sehr klein ist, so ist der Winkel zwischen der Richtung der

Kraft m und ME sehr nahe D, folglich die auf einander senkrecht stehenden

1) Es genügt hier die einfachsten Fundamentalformeln zu erwähnen. Es ist:

iadt=ai-^C (a) iaindt^a^^^^^-\-C (|3)

ic^idt = -e^i-\- C (y) y-^=lo^t-\-C (o)

C cos(at-\-b) ,^ C , ,s ,
sin(at-\-b)

, ^ _,
sin {at + />)dt := ^^F^ + C (e) I cos {at + b)dt = + ^—^ '- + C (Q

i adt i adt /- /ux

J jTT^Tf = « o'-c ^in t + C (r;) j y+T^
= ^ ^''^4- 1 + ^ ('^)

jlfif) + 9 (O -4- 6 (0 + . . . ^dt^ J/ii) dt +J^it) dt + f'b {t)dt+ . . . (z)

Jf(t)^'{t)dt=f{t)^{t)—J^{t)f'{t)dt (k) (theilweise Integration),

wobei C die willkürliche Integrationsconstante bedeutet.
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Componenten m cos D und m sin D , von denen die letztere nicht weiter in Be-

tracht kommt. Die erstere, vermindert um die in derselben Richtung wirkende

Attractionscomponente der Sonne auf die Erde: pcos D, wirkt der Erdanziehung

entgegen, sodass die in der Richtung ME wirkende Gesammtkraft

X =^ Pq — TT -K =z {ni — p) cos D
wird. Es ist aber (s. pag. 107)

m— p =p ( — J — ] =2 ^PcosD=-1Pq (^I
cosD = i)-^\\\^ P^cos D

u = ^-{iWX^ PqCos'^ D = 0-005595 Po (1 + cos2Z>),

daher mit Vernachlässigung des nur oscillirende Bewegungen erzeugenden

periodischen Gliedes: tt = 0-005595 Pq = aP^ also von r unabhängig; man hat

daher für das Zusatzglied / = zu setzen und es wird

1 +^^2

1 + 3 — a'-*

c.
Die Anziehung der Erde ist P^ = -^^ das Zusatzglied wird c^= — a/*o

= — —
K- , folglich — a^ =z — a. demnach a^ = -— =l-|-2a;c = a.

(i C
^

1 — oa

Während eines Umlaufes des Mondes wird sich daher die Apsidenrichtung um
a-360° = 2°, daher in einem Jahre um 27° gedreht haben. Die von Newton er-

haltene Bewegung des Apogäums beträgt daher etwa die Hälfte des wahren

Werthes: Qualitativ war die Erscheinung der Bewegung der Apsiden aus dem
Attractionsgesetze erklärt, quantitativ noch nicht.

Die Erscheinung der Retrogradation der Knoten reicht vollständig hin, um
die Präcession der Aequinoctien zu erklären. Newton nimmt zunächst an,

dass sich um einen kugelförmigen Hauptplaneten eine grosse Anzahl von Neben-

planeten in nahe derselben, gegen die Bahnebene geneigten Ebene bewegen;

iür alle diese Trabanten wird eine Retrogradation der Knoten stattfinden, deren

mittlerer Werth durch die Grösse des Verhältnisses
^ bestimmt ist. Dieses

( ty
ist wesenthch bedingt durch den Ausdruck 1^1, also verschieden für Neben-

planeten, die sich in verschiedenen Entfernungen befinden, weil für diese die

Umlaufszeiten / verschieden sind. Nimmt man nun aber an, dass die sämmtlichen

Nebenplaneten mit einander fest verbunden sind, und einen Wulst um den

Hauptplaneten bilden, wie ein solcher durch die Rotation eines flüssigen Körpers

in dem Aequator desselben entsteht, so werden die Knoten der gemeinschaftlichen

Bahnebene dieser Trabanten, des Wulstes, also der Aequatorebene auf der Bahn-

ebene des Planeten, auf der Ekliptik in einer rückschreitenden und überdies um
den jeweiligen mittleren Ort oscillirenden Bewegung begriffen sein, welche eben

die Präcession und Nutation ist. Die Grösse der Präcession liesse sich auch

numerisch bestimmen^). Ist / die siderische Umlaufszeit des Mondes, x die

Umlaufszeit des fictiven, in der Aequatorebene der Erde rotirenden, den Wulst

ersetzenden Planeten, so wird das Verhältniss der Kräfte \-j\ sein, und da

T == \'/, t= Tl^ 1'' 43'« ist, so wird dieses Verhältniss
[ g )

= 0-0013394,

') Newton geht darauf nicht ein.
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und da die Retrogradation der Knoten in einem Jahr gleich ]d'^ 21 '"5 ist, so

wäre die daraus folgende Präcession der Aequinoctien gleich 93 "i).

Dass die Erde am Aequator eine Ueberhöhung haben müsse, welche eben

die Ursache der Präcession ist, hatte bereits Huyghens erkannt, und für die

Abplattung^) den Werth -^i^ angegeben. Man gelangt hierzu durch die folgende

einfache Ueberlegung. Zwei geradlinige Kanäle, von denen der eine vom Pol,

der andere von einem Punkte des Aequators zum Erdmittelpunkte gezogen

werden, bilden ein communicirendes Gefäss, in welchem eine flüssige Masse nur

dann im Gleichgewicht stehen kann, wenn die in den beiden Kanälen befindlichen

Drucke einander gleich sind; der Druck in dem Aequatorealkanal wird aber durch

eine in Folge der Rotation auftretende Fliehkraft vermindert, welche Verminderimg

durch eine Vergrösserung der Masse, also Verlängerung der Säule compensirt

werden muss. Newton findet die Fliehkraft im Aequator ^ig ^^^ Anziehungs-

kraft der Erde, und damit für die Abplattung den Werth ^^.
War in dieser Weise die feste Grundform der Erde aus den Principien

der Gravitation der Theilchen zum Ganzen abgeleitet, so waren noch die Form-

veränderungen des veränderlichen Theiles, des Meeres, d. i. die Gezeiten (Ebbe

und Fluth) aus demselben Princip abzuleiten. Da die zu den Zeiten der Syzygien

fallenden Gezeiten bedeutend grösser sind, als die zu den Zeiten der Quadraturen

auftretenden, so ist in dem einen Falle die Summe der Anziehungen von Sonne und

Mond, im anderen die Differenz derselben wirksam. In Betracht zu ziehen ist ja nur

die Difterenz der Anziehungen, welche der Mond oder die Sonne auf ein Theilchen

der Erde gegenüber denjenigen auf den 'Erdmittelpunkt ausübt. Wird die letztere

in der Richtung gegen die Sonne mit p, die erstere mit m.^ bezeichnet, und die

entsprechenden auf den Mond bezüglichen Grössen mit/', m' 2 so ist für D =
oder 180°:

^ = -^^-P = P [(7)
- '] -P [(^-) -

\

wenn a der Erdhalbmesser ist 3) und ebenso

q' = m^' - p' = ±Syp'.

Wirken diese Kräfte daher auf der, gegen den Mond (oder die Sonne) zu-

gekehrten Erdhälfte als Anziehungen, so wirken sie auf der entgegengesetzten

Seite gleichsam als Abstossungen, und bewirken auf beiden Seiten Ueberhöhungen,

Verlängerungen des Wasserkörpers in der Richtung gegen Sonne und Mond.

Das Verhältniss dieser Kräfte ist daher (abgesehen vom Zeichen)

?' 9P"

und da -77 = — I — 1 ist, wenn mit M, \x die Sonnen- und Mondmasse bezeichnet
P p- Vr^y

werden, wird schliesslich v =^ — 11 • Das Verhältniss v hatte Newton aus der

Höhe der Springfluthen (in den Syzygien) und Nippflutben (in den Quadraturen)

') Dass der wahre Werth wesentlich kleiner ist, ist durch den Umstand bedingt, dass in

Wirklichkeit die Masse des Hauptplancten mitbewegt werden muss.

^) D. i. das Verhältniss , wenn a den Aequatoreal-, ö den Polarhalbmesser der Erde
a

bezeichnet.

^) Vergl. damit Fig. 39, in welcher S der anziehende Körper (Sonne oder Mond) und E
der Mittelpunkt, J/ ein Punkt der Oberfläche der Erde ist.

Valentin er, Astronomie. I. 8
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ermittelt. Dieses Verhältniss ist —, = v- , woraus sich — = tt ergeben
^ — q b q 2

würde; mit Rücksicht aut die zu den Beobachtungszeiten fallenden Deklinationen

der Gestirne findet Newton für v den Werth 1 :4 • 48 und dieses Verhältniss kann dazu

benutzt werden, das Verhältniss der Mondmasse zur Sonnenmasse zu ermitteln. Mit

p' 1
,

(A 4-48
würde

p 400 •
^^ M 64000000 "

Für jene Himmelskörper, welche von Trabanten begleitet sind, war es nicht

schwer, die Masse zu ermitteln. Nach pag. loo verhalten sich die Kräfte, welche

„ „ A a
die Bewegung verschiedener Körper bestimmen, wie F:F^= j^'--ß- Hat

man es nun nicht mit Planeten zu thun, die um denselben Centralkörper kreisen,

sondern mit einem Hauptplaneten und einem Nebenplaneten, so wird das Ver-

M PI
hältniss der Kräfte bestimmt durch P\P^ = —jk '• ~^ , wobei a, A die Entfernung

des letzteren von der Sonne, und m, M die Massen der anziehenden Körper,

also des Hauptplaneten und der Sonne bedeuten. Hieraus folgt:

Mm A a m / -t \ s / 7'\ 2

:42 =^ = 7^'7^' demnach ^-m^
Nimmt man die Sonnenmasse als Einheit, so folgt sofort m, die Masse des

Hauptplaneten in Einheiten der Sonnenmasse. Für den Erdmond ist

Z ""
387 ' ~T^ 1M6 ' \t) ^ l76~ '

^^^g^^^^"* ^ = 33ÖÖÖÖ
'

Newton fand für die Massen: Jupiter tt^tt > Saturn _ .,
., , Erde -^^Ki^rr^'i

-" ^ 1077 2411 227512

die Massen derjenigen Planeten, die keine Begleiter haben, konnten nur durch

hypothetische Werthe ersetzt werden. Zu diesem Zwecke wurden aus den

3 berechneten Massen und den scheinbaren Halbmessern die Dichten berechnet,

aus diesen nach einem für diese abgeleiteten Gesetz auch die Dichten der anderen

Planeten geschlossen, womit die beobachteten scheinbaren Halbmesser die Massen

der übrigen gaben.

Für den Mond wäre jj, = — 1^1 und daher in Einheiten der Erdmasse,

mit l:v = 4-48, M= 330000 : [x = 3V mit dem Werthe 227512 |x = -jV (bei

Newton ist auch der Werth der Sonnenparallaxe ein anderer, und damit fx = ^'^).

Der letzte Theil von Newton's Untersuchungen bezieht sich auf die Bewegung

der Kometen. Da dieselben als Himmelskörper ebenso wie die Planeten dem
Attractionsgesetze unterworfen sind, müssen ihre Bahnen ebenfalls Kegelschnitts-

linien sein, welche aber von der Parabel so wenig verschieden sind, dass sie

ohne merkliche Fehler als Parabeln angesehen werden können; die nächste Folge

davon ist, dass sie nur während ihrer Sonnennähe gesehen werden können und

dann verschwinden. Die Aufgabe, aus dem kleinen Theil ihres Laufes, während

dessen sie sichtbar sind, ihre wahre parabolische Bahn mit dem Brennpunkte im

Sonnenmittelpunkt zu bestimmen, erforderte analytische Operationen, die die

Kräfte der Analysis jener Zeiten überstiegen. Newton löste die Aufgabe durch

ein zum Theil graphisches Verfahren in einer ziemlich befriedigenden Weise.

Sei EE^E.^ (Fig. 41) die Ebene der Ekliptik, .S die Sonne, ^'T die Richtung

nach dem Frühlingspunkt, so wird a) die Bahnlage bestimmt durch 1) die Länge
des aufsteigenden Knotens XS£i = £l (in der Richtung der Bewegung des

Himmelkörpers von bis 360'' gezählt), 2) die Neigung der Bahn /; diese wurde
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(A. 41.)

ursprünglich stets kleiner als 90° genommen, und die Bewegungsrichtung der

Himmelskörper sodann als direkt oder retrograd bezeichnet i). Ferner ist b) die

Bahn in der Bahn-

ebene bestimmt durch

3) den Abstand des
Perihels vom Kno-
ten, d. i. den Winkel

ü) = KSP, gezählt

von bis 360° in der

Bewegungsrichtung

des Himmelskörpers,

4) die Länge der

grossen Axe, 5) die

Excentricität (für

die Parabel tritt an

die Stelle von 4 und 5

die Perih cid

i

stanz

SP, da die Excen-

tricität gleich 1 ist),

und endlich c) der

Ort des Himmelskör-

pers in seiner Bahn

bestimmt durch 6)

seine Anomalie zu einer gegebenen Epoche, in der Parabel durch die

Angabe der Zeit des Perih cid urchganges. Sechs der Beobachtung entnommene

Daten werden ausreichen, um diese 6 Elemente zu bestimmen. Solche 6 Daten

sind z. B. drei vollständige Beobachtungen, welche 3 geocentrische Längen und

3 geocentrische Breiten geben. Angenommen, es wären Ä'^, K^, K.. Kometen-

orte zu Zeiten, in denen sich die Erde in E^, E^, E^ befindet; die Projectionen

der Kometenorte auf die Ekliptik wären k^, k^, k^, durch die Beobachtungen

sind die Längen, d. i. die Richtungen E^k^, E^k^, E^k^ in der Ekliptik, und

die Breiten d. i. die Winkel K^E^k^, K^E^k^, K^E^k^, dem zu Folge die

Richtungen E^K^, E^K^, E.^K^ im Räume bestimmt. Verbindet man den

zweiten Kometenort K^ mit S, und sei der Schnitt mit der Sehne K-^K^ in F,

so nim.mt Newton an, dass die Sehne K^K^ im Punkte F \xi\ Verhältniss

der Zwischenzeiten geschnitten wird^), was um so näher richtig ist, je

^) Erst seit Gauss hat die jetzige Zählweise allgemein Eingang gefunden. Hiernach wird

die Neigung durch die in der Richtung der Bewegung gezogenen, in der Ekliptik und in der Bahn

gelegenen Normalen auf die Knotenlinie bestimmt. Ist daher (Fig. 41) die Bewegungsrichtung A'Ä'3,

der aufsteigende Knoten in der Richtung SK, und daher //', pp" in der Richtung der Bewegung,

seist/'//" die Neigung; ist aber die Bewegungsrichtung j^'Ä'jÄ', also der aufsteigende Knoten

in der Richtung SK', so ist die Neigung q' qq" , also grösser als 90° (die ältere Zählungsweise

gab die Neigung 18G°

—

q' qq", Bewegung retrograd).

2) S. hierüber »Bahnbestimmungen«. Bereits mehrfach, erst neuerdings, wurde darauf

hingewiesen, das die »OLBERS'sche Annahme«, dass die Sehne im Verhältniss der Zwischen-

zeiten geschnitten wird, schon bei Lambert auttritt. Dieser Irrthum beruht selbstverständlich

auf einer vollständigen Verkennung der OLBERs'schen Methode. Die Theilung der Sehne im

Verhältniss der Zwischenzeiten tritt schon bei Newton auf Der eigentliche Kernpunkt der

OLBERS'schen Methode: die Einführung derselben Beziehung für die Erdbewegung, und die

Benutzung der EuLER'schen Gleichung tritt allerdings ebenfalls schon früher, aber nicht bei

LAMBERT, sondern bei du Sejour auf.

8*
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kleiner die vom Kometen beschriebenen Bogen, d. h. die Zwischenzeiten sind.

Die Pfeilhölien K^F, E^G sind als die Fallhöhen anzusehen, durch welche die

Himmelskörper gegen die Sonne zu fielen, während sie die Bögen K^K^ bezw.

E^E^ zurücklegten; sie verhalten sich demnach verkehrt wie die Quadrate der

Entfernungen, d. h. es ist

K^F:E^G= SE^^-.SK.-^'^.

Projicirt man nun die wahre Bahn des Kometen auf die Ekliptik, so wird

auch in der Projection das Verhältniss der Sehnenstücke /^^/: ^3/ gleich dem
Verhältniss der Zwischenzeiten sein, und da

ist, so folgt

«2/ = E,^G '
—
s~K^ (^)

Darauf gründet sich die NEWTON'sche I^ösung: In der Richtung E^K^ wird

ein Punkt Ä'^ angenommen, und aus den bekannten Winkeln die heliocentrische

Distanz SK^ bestimmt. Es wird nun in der Projection Sk<^ ein Punkt / an-

genommen, der durch die Gleichung (a) bestimmt ist, und durch / wird eine

Gerade so gelegt, dass die zwischen den Projectionen der beiden äusseren Visuren

E^k^, E^k^ gelegenen Abschnitte den Zwischenzeiten proportional sind. Dann
wären k^, k^ die Projectionen der beiden äusseren Kometenorte. Durch die in den

Yhnxen E-^K^, E,^K.^ befindlichen Orte Ä'j, K^, deren Projectionen >^j, k^ sind, wird

dann ein Kegelschnitt gelegt, dessen Brennpunkt ^ ist, welcher die Bahn des

Himmelskörpers giebt. Macht man von vornherein die Annahme, dass der Kegel-

schnitt eine Parabel sein soll, so kann diese construirt werden, wenn man mit dem
Halbmesser K^S aus dem Punkte Ä', als Mittelpunkt einen Kreis beschreibt; ebenso

mit dem Halbmesser K.^S aus Ä'g als Mittelpunkt; die gemeinschaftliche Tangente

an die beiden Kreise giebt die Richtlinie, das auf diese aus S gefällte Perpendikel

die Axe i). Bestimmt man in dieser Bahn die Zeit, welche der Komet zur

Zurücklegung des Bogens K-^K^ braucht, und findet dieselbe gleich der beob-

achteten, so wird der gefundene Kegelschnitt die Bahn des Kometen sein;

stimmt aber die berechnete Zeit mit der beobachteten nicht überein, so muss

der Ort von K^ in der Richtung E<^K^ so lange verschoben werden, bis der

angeführten Bedingung genügt wird.

Zwei Umstände waren es, welche der allgemeinen Anerkennung der

Gravitationstheorie entgegenstanden. Erstens die CARTESi'sche Wirbeltheorie-),

welche alle Erscheinungen ausreichend zu erklären schien, wenigstens so lange

man auf metrische Beziehungen nicht näher einging, so dass die Annahitie oder

selbst nur Prüfung einer anderen Theorie — eine unerklärliche Anziehung

zwischen leblosen Massen — vorerst nicht nur nicht nöthig, sondern in Folge

der mit der Conception einer solchen Anziehung verbundenen begrifflichen

Schwierigkeiten unzulässig erschien. Zweitens aber hatte diese Theorie einen

bedenklichen Stoss erlitten durch die Nichtübereinstimmung mit einem leicht

zugänglichen Erfahrungsresultat: die französische Gradmessung ergab, dass die

Erde kein abgeplattetes, sondern ein an den Polen verlängertes Rotations-

ellipsoid wäre. Es entstand hieraus ein langer, oft ziemlich erbittert geführter

') Die Aufgabe hat geometrisch zwei Lösungen, da zwei gemeinschaftliche Tangenten ge-

zogen werden können ; welche von den beiden die wahre Bahn ist, wird aus den übrigen

Bedingungen der Aufgabe nicht zweifelhaft sein.

^j S. den Artikel »Kosmogonie«.
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Streit, da die französischen Astronomen in dem Resultat der Gradmessungen

einen Beweis gegen die NEwxoN'sche Tlieorie sahen, während die englischen

Astronomen die über kaum jV des Quadranten ausgedehnte Gradmessung in Folge

der dieselben möglicher Weise entstellenden unvermeidlichen Beobachtungsfehler

für nicht beweisend erklärten. Mehr aber als diese Umstände wirkte ver-

zögernd auf die Anwendung der Theorie, dass die Methoden der Analysis noch

nicht jene Vollkommenheit besassen, welche ihre analytische Benutzung er-

leichterte. War die analytische Formulirung des Gesetzes der allgemeinen

Gravitation der Beginn einer neuen Epoche in der Astronomie, so war die

Infinitesimalrechnung erst das Instrument, ohne welches die grossen theoreti-

schen Arbeiten der folgenden Zeit gan7. unmöglich gewesen wären. Das Ver-

dienst, diese Methoden in ihrer jetzigen Form begründet zu haben, gebührt eben-

falls Newton, und nicht minder seinem grossen Zeitgenossen Leibnitz^). Um
ihre Vervollkommnung haben sich aber um jene Zeit besondere Verdienste er-

worben Mac Laurin, Euler, Bernoulu, d'ALEMBERT und Lagrange, durch deren

fortgesetzte mathematische Untersuchungen die Infinitesimalrechnung erst die für

die Lösung der astronomischen Fragen nöthige Geschmeidigkeit und Eleganz

erhielt. 1687 erschienen die »Principien« Newton's, aber erst 1743 wurde durch

Clairaut jene grosse Reihe theoretischer Arbeiten inaugurirt, welche die Be-

wegung der Himmelskörper durch die Analysis verfolgte. Allerdings ruhte die

wissenschaftliche Thätigkeit in der Zwischenzeit nicht, aber wieder waren es

mehr praktische Arbeiten, empirisch erschlossene Gesetze, welche aus jener

Periode zu erwähnen sind.

Nachdem bis dahin nur Ceti als veränderlicher Stern bekannt war,

wurde 1667 von Montanari der Lichtwechsel von ß Persei und R Hydrae, 1687

von Kirch die Veränderlichkeit von •/ Cygni gefunden, womit allerdings dieses

Gebiet der Stellarastronomie für mehr als 100 Jahre abgeschlossen erscheint.

1717 hatte Halley die Eigebbewegung der Fixsterne constatirt, und um dieselbe

Zeit wurde durch D. Cassini und Picard die bis dahin unaufgeklärt gebliebene

Variation der Refraction mit den Jahreszeiten als Folge einer Abhängigkeit

von der Temperatur hypothetisch erklärt, und 1738 von Lemonnier festgestellt.

Bald darauf wurde auch der Einfluss des Barometerstandes auf die Refraction

durch Tob. Mayer ''^) berücksichtigt und 1763 konnte James Bradley^), jener

Beobachter xaT'sioyi^v seine Refractionstafeln anlegen, welche mehr als 50 Jahre

hindurch die Grundlage für alle Beobachtungen bildeten. 1730 hatten Sturm

und Hadley die bis dahin üblichen rechtwinklig gebogenen Kanalwaagen durch

die nach einem Kreise geschliffenen Röhrenlibellen, welche auch die Messung

von Neigungen gestatteten, ersetzt^). T. Mayer hatte das Repetitionsverfahren

für Winkelmessungen eingeführt, aber die grössten praktischen Erfolge errang

^) Geboren 3, Juli 1646 zu Leipzig, beschäftigte er sich bis zu seinem 25. Jahre mehr

mit Philosophie, 1672 machte er eine Reise nach Paris und London, wo er die bedeutendsten

Mathematiker kennen lernte und sich nun der Mathematik zuwendete. 1676 wurde er Biblio-

thekar in Hannover, wo er bis zu seinem, am 14. November 1716 erfolgten Tode verblieb.

2) Geboren 17. Febr. 1723 zu Marbach in Württemberg, bildete er sich durch Privat-

studium zum Mathematiker aus, wurde 1751 Professor der Mathematik in Göttingen, wo er am

20. Febr. 1762 starb.

3) Geboren 1692 zu Sherborne, studirte er in Oxford Theologie, wurde 1721 Professor der

Astronomie in Oxford, 1741 königl. Astronom in Greenwich. Er starb zu Chalford am

13. Juli 1762.

*) Comm. Soc. Reg. Gotting. Bd. 7, und Pliil. Transact. Bd. 37.
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jener vir incomparabilis, dessen Beobachtungen die einzigen aus jener Zeit sind,

die noch jetzt zur Bestimmung der fundamentalen Constanten der Astronomie heran-

gezogen werden können: James Bradley. Erst durch ihn erlangte die Bogensecunde

eine Bedeutung bei Beobachtungen und nur durch die für jene Zeiten ausser-

ordentliche Genauigkeit der Beobachtungen konnte er 1728 die Ortsveränderung

der Gestirne in Folge der Aberration, und 1747 nach mehrjährigen Beobachtungen

die Nutation finden.

Nachdem bereits nach Cassini's Vorschlag 1672 Beobachtungen der Mars-

opposition von RiCHER in Cayenne und von Picard und Römer in Paris zur

Bestimmung der Sonnenparallaxe vorgenommen worden waren, schlug 17 14

Halley die Beobachtungen der Venusdurchgänge für diesen Zweck vor^), ein

Vorschlag, der allerdings erst 1769 praktisch verwerthet werden konnte,

Während die hier erwähnten Beobachtungen sämmtlich an festen grossen

Mauerquadranten und Zenithsectoren ausgeführt wurden, trat auch bei den mikro-

metrischen Messungen eine wesentliche Verbesserung ein. In das Jahr 1739

fällt die Erfindung der Ringmikrometer durch Boscowich, der die kreisförmigen

Blendungen der Fernrohre zur Beobachtung von Sterndurchgängen vorschlug,

nachdem bereits Lahire ein System von mit Diamant auf Glasplatten geritzten

concentrischen Ringen zur Messung der Durchmesser der Himmelskörper in der

Art angab, dass das Netz gegen das Objectiv soweit verschoben wurde, bis das

Bild durch einen der Ringe gedeckt erschien^). 1755 ersetzte F^lice Fontana die bis

dahin verwendeten Silberfäden der Fadenmikrometer durch Spinnenfäden; und

1743 hatte Servington Savery und bald darauf (1748) Bouguer zwei gegen-

einander verstellbare Objective zur Messung des Sonnendurchmessers verwendet,

also den Grund zur Construction der späteren Heliometer gelegt. Endlich muss

erwähnt werden, dass Cassini 1741 die Pendeluhren durch Construction der

Rostpendel wesentlich verbesserte und Aepinus 1762 das gebrochene Fernrohr

einführte.

Als im Jahre 1743 die bereits erwähnte Epoche theoretischer Arbeiten be-

gann, da waren es vornehmlich die folgenden Fragen, die in den Kreis der Er-

örterungen gezogen wurden:

I. Newton hatte für die Bewegung der Apsiden des Mondes nur die Hälfte

des durch die Beobachtungen constatirten Werthes gefunden, und es musste ge-

zeigt werden, ob eine genauere Analyse den vollen Betrag geben würde, oder

ob das NEWTON'sche Attractionsgesetz durch ein Zusatzglied ergänzt werden

müsste, sei es, dass dasselbe von accessorischen Kräften anderer Natur her-

m
rühre, oder dem Umstände zuzuschreiben wäre, dass das Kraftgesetz i^=—

g

nur als Näherung angesehen werden könnte, und thatsächhch das Anfangsglied

einer Reihe bilde, welche nach steigenden negativen Potenzen der Entfernung

fortschreite.

IL Halley^) hatte darauf hingewiesen, dass die mittlere tägliche Bewegung

des Mondes sich stetig beschleunige. Bestimmt man dieselbe aus Beobachtungen,

die aus dem Alterthum überliefert sind, so ergiebt sich ein anderer Werth, als

aus den Beobachtungen unserer Zeit. Ist der erstere Werth jXi, der letztere [Xg,

so wird }JL2 > M-i
gefunden; setzt man |x = (jl^ + |x'/, wobei {Xq der der Epoche

1) Phil. Transact, Bd. 29.

2) Memoiren der Pariser Academie, 1701.

3) Philos. Transact. Bd. 19.
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/ = entsprechende Werth ist, so wird man aus den beiden beobachteten

Werthen
M-i = M-o + M-'^i

|J-2 = 1^0 + V^h
erhalten und daraus jXo und |x' bestimmen können. Die Beobachtungen des

Alterthums sind aber keineswegs hinreichend genau, um in dieser Weise ver-

gleichbare Resultate zu erhalten, und die Bestimmung der Constanten p.^ und ]x^

muss in anderer Weise vorgenommen werden. Für ein kleines Zeittheilchen dt

kann \i. als constant angenommen werden und die Bewegung des Mondes wird

in diesem Zeitelement fx^//, folglich die mittlere Bewegung des Mondes in Länge

seit der Epoche / =
S\^dt = /(fxo ^^)i.'t)dt = Zo + (Xq/ + i 1x72

worin die Integrationsconstante Zq die mittlere Länge zur Zeit / = ist. Würde
man jx' = und für (Xq den Werth setzen, welcher aus den jeweiligen zur Ver-

fügung stehenden genauesten Beobachtungen der Gegenwart geschöpft werden

kann, so würden die überlieferten Finsternisse des Alterthums nicht

dargestellt: die Rechnung wird entweder überhaupt keine Finsterniss ergeben,

weil nach der berechneten mittleren Länge die wahre Länge des Mondes nicht

gleich der wahren Länge der Sonne sein könnte i), oder aber es würde sich wohl

eine Finsterniss ergeben, aber die Curve der Centralität würde bedeutend ver-

schoben, und die Rechnung würde die Finsterniss für ganz andere Orte als

total ergeben, als es die Beobachtung zeigt. Zur Darstellung der Finsternisse

ist ein von dem Quadrate der Zeit abhängiges Zusatzglied ^fx'/^ nöthig^). Den
Coefficienten ^^ix' nennt man den Coefficienten der Secularacceleration oder kurz

die Secularacceleration des Mondes. Halley hatte dieselbe wohl angedeutet,

in seinen Tafeln aber nicht berücksichtigt, die erste numerische Bestimmung

derselben aus den historischen Finsternissen rührt von Dunthorne^) her, welcher

ihren Betrag gleich 10" fand, wenn für t das JuLiANi'sche Jahrhundert (36525 Tage)

als Einheit gewählt wird, Mayer nahm in seinen ersten Mondtafeln von 1752

den Coefficienten gleich 6"'7 an, in der zweiten Ausgabe von 1770 änderte er

diesen Coefficienten in 9". Lalande nahm für denselben 9""886. Die Unter-

schiede rühren wesentlich davon her, dass zur Bestimmung derselben nicht alle,

sondern nur einzelne, und nicht immer die gleichen Finsternisse verwendet

wurden. Die theoretische Erklärung dieser Secularacceleration war die zweite

wichtige Frage, und es mag gleich hier bemerkt werden, dass diese beiden

Fragen noch jetzt offene Fragen bilden, und die mehr oder weniger gute

Lösung derselben immer als ein Prüfstein für eine gute Theorie angesehen wird,

in. Aehnliche Veränderungen in den mittleren" Bewegungen hatte Hallev

für die beiden Planeten Jupiter und Saturn constatirt, und auch in seinen astro-

nomischen Tafeln aufgenommen. Für Jupiter fand Halley eine Secularverzögerung

von 36", für Saturn eine Beschleunigung von 1'24". Diese Veränderungen der

mittleren Bewegungen waren theoretisch zu erklären.

^) Auf den Umstand, dass bei der Berechnung der Sonnenfinsternisse auch auf die paral-

lactische Verschiebung des Mondortes Rücksicht zu nehmen ist, kann hier nicht näher einge-

gangen werden. S. »Finsternisse«.

^) Wohl die eingehendsten Untersuchungen der neuesten Zeit in dieser Richtung hat

GiNZEL (Sitzungsberichte der kais. Academie der Wissensch. in Wien 1883, 84) vorgenommen,

wodurch auch die bereits von von Oppolzer angezeigte »empirische Correction« näher bestimmt

wurde.

3) Philos. Transact. No. 492.
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IV. Newton hatte bereits eine Erklärung für die Präcession durch die

allgemeine Gravitation gegeben; es war zu untersuchen, ob auch die weitere

analytische Verfolgung dieses Problems die durch die Beobachtung gefundenen

numerischen Werthe der Präcession ergeben und ausserdem auch die Erscheinungen

der Nutation erklären würden.

V. Die Constanten Veränderungen der mittleren Bewegungen der beiden

oberen Planeten legten die Frage nach der Stabilität des Sonnensystems nahe,

die Frage ob die Axen, die Excentricität, die Neigungen der Planetenbahnen

secularen Veränderungen unterworfen wären, in Folge deren sich im Laufe der

Zeiten völlig geänderte Constellationen ergeben würden, und im Zusammenliange

hiermit weiter

VI. Die Probleme der secundären Systeme: a) die Erklärung der Er-

scheinungen, welche der Mond darbietet. Nachdem bereits Cassini und Hevel

die Libration in Länge und Breite entdeckt hatten, gab Cassini 17 21 die voll-

ständigen Gesetze, welche später von Mayer aus einer grossen Reihe von Beob-

achtungen verificirt wurden. Sie sind 1) der Mond dreht sich um seine Axe in

derselben Zeit, in welcher er seinen Umlauf um die F-rde vollfuhrt; 2) der

Mondäquator und die Mondbahn schneiden die Ekliptik in derselben Geraden.

Wäre demnach die Bewegung des Mondes völlig gleichmässig, so würde der

Mond stets der Erde dieselbe Seite zuwenden, und man könnte nie mehr als

die Hälfte der Mondoberfläche sehen. In Folge der ungleichmässigen Bewegung

des Mondes in Länge wird aber bei vollständig gleichmässiger Rotation des

Mondes um seine Axe im Laufe der Zeiten etwas mehr als die Hälfte der

Mondoberfläche sichtbar, indem die Verbindungslinie des Erd- und Mondmittel-

pnnktes nur dann stets denselben Punkt der Oberfläche treffen kann, wenn ent-

weder die Rotation und Revolution des Mondes völlig gleichmässig stattfinden,

oder aber beide mit denselben Ungleichheiten behaftet sind. Die Verschiebung

des optischen Mondcentrums auf der physischen Mondoberfläche bringt es aber

mit sich, dass auch kleine, sonst stets verborgene Partien der hinteren Mond-

hälfte sichtbar werden (optische Libration). Wenn nun überdies die Rotation

des Mondes um seine Axe nicht ganz gleichmässig oder mit anderen Ungleich-

heiten behaftet ist, wie seine Bewegung um die Erde, so tritt eine ähnliche Er-

scheinung hinzu (physische Libration). b) In der Bewegung der Jupitersatelliten

zeigen sich gewisse Ungleichheiten, welche nicht von dem Orte des Satelliten

selbst (also nicht etwa von einer Excentricität seiner Bahn), sondern von den

jovicentrischen Winkelabständen zweier Satelliten abhängen und welche eine

Periode von 437 -| Tagen haben. Diese empirisch constatirten Ungleichheiten

wurden bereits von Wargentin in seinen Tafeln der Satelliten^) aufgenommen;

es war zu untersuchen, wie sich diese Ungleichheiten aus dem Attractionsgesetz

erklären lassen. Endlich war

VII. Das Problem der Bahnbestimmung eines Kometen noch als ungelöst

zu betrachten, so lange die schwerfälligen, geometrischen und indirecten, analy-

tischen Methoden verbesserungsbedürftig erschienen. Halley hatte nach der

NEWTON'schen Methode die Bahnen von 24 Kometen berechnet'-'), und war durch

die sehr nahe Uebereinstimmung der Bahnen des Kometen von 1531, 1607, 1682,

1456, 1380, 1305 auf die Annahme geführt worden, dass es Erscheinungen

eines und desselben periodischen Kometen von 75 Jahren Umlaufszeit wären,

') Neue Memoiren von Upsahx 1741/43.

^) l'liis. 'rransact. Nr. 297.
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dessen Wiederkehr er hiernach für das Jahr 1758/59 voraussagte. Eine genaue

Betrachtung aber zeigte, dass der Komet dem Jupiter sehr nahe gekommen war,

und es bheb zu untersuchen, ob dieser Komet nicht durch diese Annäherung

grössere Störungen in seiner Bahn erfahren habe.

Fast gleichzeitig waren es Clairaut, d'Alembert und Euler i), welche mit

allen damals zu Gebote stehenden Mitteln der Analysis an die Lösung dieser

Fragen schritten. Wohl die erste Abhandlung in dieser Richtung war die in den

Memoiren der Pariser Academie für 1743 publicirte Arbeit Clairaut's »De l'orbite

de la Lune dans le Systeme du Mr. Newton«, welcher bald darauf eine zweite

(in den Memoiren für 1745) »Du Systeme du Monde dans les Principes de la

gravitation universelle« folgte. In demselben Bande (1745) erschien auch die

Abhandlung d'Alembert's »Methode generale pour determiner les orbites et les

mouvements de toutes les Planetes, en ayant egard ä leur action mutuelle;, als

Auszug seiner später publicirten »Recherches«. Inzwischen (der Druck der Ab-

handlungen erfolgte erst 3 bis 4 Jahre nachdem sie vorgelegt waren) hatte auch

Euler in den Memoiren der Berliner Academie für 1747 seine »Recherches sur

le mouvement des corps Celestes en general« publicirt und gleichzeitig seine von

der Pariser Academie preisgekrönten Untersuchungen über die anomalen Be-

wegungserscheinungen des Jupiter und Saturn vollendet. Aus diesen Abhandlungen,

in welchen bereits die in den späteren Arbeiten eingeschlagenen Wege zum
grössten Theil angedeutet sind, ist in erster Linie das übereinstimmende
Resultat aller drei genannten Gelehrten hervorzuheben, dass das Newton'scIic

Gesetz zur Erklärung der Bewegung dei' Apsiden des Mondes nicht

ausreicht^). Hingegen hatte sich Buffon noch im selben Bande der Pariser

Academie direct gegen diese Schlussfolgerang gewendet. Seine Beweise er-

mangeln jedoch der wissenschaftlichen Strenge und wurden sofort von Clairaut

1) Alexis Claude Clairaut, geb. 7. Mai 17 13 zu Paris, wurde bereits mit 18 Jahren

Mitglied der Pariser Academie, betheiligte sich 1735 mit Mauphrtuis, Lemonnier an der Lapp-

ländischen Gradmi'ssung und starb 17. Mai 1765. Die Berechnungen über die Wiederkehr des

HALLEY'schen Kometen führte er gemeinschaftlich mit Mad. Lepaute (geb. 5. Januar 1723,

gest. 6. Dec. 1788), welche sich auch als astronomische Rechnerin an der Connaissance des

Teinps betheiligte, durch.

Jean le Rond d'Alembert wurde am 16. Novemb. 1717 als natürhcher Sohn des Artillerie-

commissärs Destouches und der Frau von Tincin geboren. Vor der Kirche Jean le Rond

ausgesetzt, wurde er von einer Tagelöhnerin aufgezogen. Anfänglich theologischen Studien

zugewandt, studirte er später die Rechte und die Medizin; seine Hauptthätigkeit wandte er

aber der Mathematik zu. Sein universelles Wissen befähigte ihn mit Diderot gemeinschaftlich

jene grosse Encyclopädie herauszugeben, die von so hervorragendem Einfluss auf die Geistes-

richtung jener Zeiten wurde. 1741 wurde d'Alembert Mitglied der Pariser Academie, 1772

deren Secretär, nachdem er 1763 die Präsidentschaft der Berliner Academie, die ihm Friedrich II.

antrug, ausgeschlagen hatte, um in seinem Vaterlande bleiben zu können. Er starb

29. Octob. 1783.

Leonhard Euler, geb. 15. April 1707 in Basel, wurde von seinem Vater anfänglich fin-

den geistlichen Stand bestimmt, studirte aber eifrig Mathematik an der Universität Basel unter

JoH. Bernoulli. 1733 folgte er einem Rufe nach Petersburg, 1741 einem Rufe Friedrich II.

als Präsident der Academie nach Berlin. Schon 1735 hatte er ein Auge verloren, und 1766

erblindete er vollständig, wodurch er gezwungen war, seine Arbeiten einem Hilfsarbeiter zu

dictiren. 1766 neuerdings von Katharina IL nach Petersburg berufen, blieb er hier bis zu

seinem am 7. Sept. 1783 erfolgten Tode.

2) Memoires de l'Academie royale de Paris pour l'annee 1745, pag. 353, 389, Memoires

de Academie royale de Berlin 1747, pag. 98.
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wideilegti). Weiter hatte aber bereits 1742 Calandrin unter Berücksichtigung

der Excentricität der Mondbahn für die Bewegung des Mondapogäums den

sogar etwas zu grossen Werth 44"9° jährHch gefunden 2). Allein hierzu ist zu be-

merken, dass weder die Methode, noch auch die Berechnungen Calandrin's

einwurfsfrei sind; es ist daher weniger sein Resultat, als seine Ansicht, dass die

Excentricität der Mondbahn bei der Berechnung der Bewegung der Apsiden zu

berücksichtigen ist, erwähn enswerth.

Dieser Anschauungsweise schlössen sich auch bald Clairaut, d'Alembert

und Euler an. Schon in den Memoiren der Pariser Academie für 1748 er-

klärte Clairaut in der Abhandlung »De l'orbite de la Lune en ne negligeant

pas les carres des quantites de meme ordre que les forces perturbatrices«, dass

unter Berücksichtigung aller in Betracht zu ziehenden Umstände die Bewegung

des Apogäums sich den Beobachtungen conform ergiebt, und dass kleine noch

übrig gebliebene Abweichungen ihre Ursache in den noch vorgenommenen
Vernachlässigungen, nicht aber in der Mangelhaftigkeit des Gravi-

tationsgesetzes haben. Am klarsten ist seine Methode auseinandergesetzt in

seinem Werke: »Theorie de la lune, deduite du seul principe de l'attraction

reciproquement propoitionelle aux quarres des distances«, welches 1750 den Preis

der Pariser Academie erhielt. d'Alembert hatte seine Untersuchungen in ver-

schiedenen Abhandlungen, welche als» Recherches sur divers point sur le Systeme

du Monde« erschienen, niedergelegt, und Euler in seiner« Theoria motus Lunae,

exhibens omnes ejus inaequalitates« nebst eingehenden theoretischenUntersuchungen

über die Bewegung des Mondes auch die zur Anlegung von Mondtafeln erforder-

lichen numerischen Rechnungen durchgeführt.

Aber schon ein Jahr früher hatte T. Mayer in den Comm. Soc. Reg. Scient.

Gotting. die oben erwähnten Mondtafeln publicirt, in denen bereits eine Secular-

.Jf,
^^' gleichung der mittleren Länge in dem Be-

trage von i{ji,= 6"'7 für das erste Jahrhundert

auftritt. Die Formeln, welche diesen Tafeln

zu Grunde gelegt sind, sowie auch die Methode,

durch welche Mayer die Gleichungen erhielt,

sind leider nicht angegeben und auch später

nicht erschienen. 1772 gab Lambert in seinen

»Beiträgen zum Gebrauche der Mathematik

und ihre Anwendung« die aus den Tafeln ab-

geleiteten analytischen Ausdrücke'^), während

allerdings die von Mayer angewandte Integra-

tionsmethode nicht zu erschliessen war; diese

bleibt leider für uns verloren.

Die Methode, welche Clairaut anwandte, ist die heute als »Störungen

in den polaren Coordinaten« bezeichnete. Sei T (Fig. 42) der Centralkörper

(für die Mondtheorie die Erde), M der Ort des Mondes für einen gegebenen

Augenblick, sodass TM = r dessen Radiusvector, PTM = v seine wahre

Länge, gezählt von einer festen Richtung Fl", und seine Bewegung in dem

(A. 42.)

1) 1. c. pag. 496, 546, 577, 580, 584.

2) S. die Noten von Calandrin in der französischen Ausgabe der NewTON'schen »Prin-

cipien« von LE Sueur und Jaquier.

3) Es ist nicht wohl möglich, dass T. Mayer seine Gleichungen aus den Beobachtungen ab-

leitete, denn eine Vergleichung seiner Ausdrücke mit anderen zeigt, dass bei den Gleichungen

nur die ersten Potenzen der Massen Berücksichtigung fanden.
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näclisten Zeittheilchen der Richtung und Grösse nach gegeben durch MM.^ = a,

sodass TM^ = r + dr, MTM^ = dv ist. Würde keine weitere Kraft wirken,

so wäre die Bewegung in dem darauf folgenden Zeittheilchen M^M' = MM^
= OL. Mit den in der Figur gewählten Bezeichnungen wird nun:

a sin ^ = r sin dv r' sin t] = a sin ^

a. cos ^ = r -\- dr — r cos dv r' cos i] = r -\- dr -\- a cos 'z,

folglich

r' si/i 1] ^= r sin dv

r' cos ri = 2 r -i- 2dr — /- cos dv.

Aus der letzten Gleichung folgt zunächst
i)

\ — -^\ = 2r + 2dr — r [i — -^ j
^ r + 2dr -\- r ^-

und wenn man hier für yj^ den aus der ersten Gleichung folgenden Näherungs-

werth f] = dv einsetzt:

r' = r -^- 2 dr -\- r dv^. (1)

Führt man diesen Werth von r' in die erste Gleichung ein, so erhält man
(r H- 2dr)ri = rdv

und daraus
rdv , ( _ dr"^

^ = = ^.(l_2^^)

0-7)
dV' dr

ri = dv-2 —^ (2)

Wirkt aber eine die Bewegungsrichtung und die Geschwindigkeit verändernde

Kraft, deren Componente in der Richtung M^Tg\Q\ch1 und in der daraufsenkrechten

Richtung H ist, so wird in dem nächsten Zeittheilchen dt die Strecke M^M^
zurückgelegt, und es ist TM^ = r^ = TM^ + d{TM^) = r ^ dr -^ d {r -\- dr)

= ^ + 2dr + d'^r, und M^TM.^ =
"^i
= MTM^ H- d{MTMy) = dv -\- dH.

Die Wirkung der Kraft äussert sich daher in den Differenzen /-^ — r' und

M'TM^ = iQi — t\, welche bezw. gleich sind 2^/2 ^^^^ Hdi'^, sodass man erhält 2):

d^ r - rdv^ = 2di^ (3)

rdH -h 2drdv = Udt^. (4)

Die Kraft 1 setzt sich zusammen aus der Attraction 7, welche gegeben ist durch
M
—2", wenn Af die Masse des Körpers T ist und emer störenden Kraft <I), sodass

- = 72 + ^- (5)

Clairaut stellt nun die Bahn des Körpers so dar, dass ein Theil sofort als

Ellipse ersichtlich wird und findet:

l l g c Ä— = - — — 5m 27 — - f<7J y + —
, (6)

r p p p p
^

worin
A = sin V JQ cos V dv — cos vj Q sin v dv

ist, und ß von den störenden Kräften $ und Fl abhängig ist^). Sind die

störenden Kräfte gleich 0, so wäre

11^-. c— = — — — S171 V — — cos V.
r p p p

1) Da die Glieder nuUter Ordnung (die endlichen Grössen) und die unendlich kleinen

erster Ordnung sich zum Schluss wegheben, ?o muss man in den Entwickelungen bis ein

schliesslich zu Grössen zweiter Ordnung gehen.

^) S. den Artikel »Mechanik des Himmels«, Gleichungen (B).

^) Die Ableitung dieser Formeln s. unter »Mechanik des Himmels.«



124 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

An Stelle der beiden Constanten g und c kann man andere e, a. einführen durch

die Gleichungen

g = e sin a; c = e cos a,

dann wird

1 1 — e cos {v — a)

r p

Wird V von der Apsidenrichtung gezählt, so würde a = zu setzen sein und

es käme
l^l-e^osv^
r p

Die störenden Kräfte selbst hängen aber von der relativen Stellung des

gestörten und des störenden Körpers, also von den Oertern der beiden Körper

in ihren Bahnen ab; diese sind gegeben durch ihre Radienvectoren und ihre

wahren Längen und Breiten, welche von der Zeit abhängen. Diese selbst kann

als bestimmendes Element eingeführt werden, oder an deren Stelle die wahre

Anomalie v des gestörten Himmelskörpers, durch welche jeder einem gegebenen

Orte entsprechende Zeitmoment bestimmt ist. Für die Metliode von Clairaut

ist es nun nothwendig, dass alle veränderlichen Grössen durch v ausgedrückt

werden, wodurch man aber zu Ausdrücken sehr complicirter Natur geführt wird.

Es ist ja V — M^ a sinM -\- bsin^M . . . der Ausdruck der Mittelpunkts-

gleichung für den gestörten Himmelskörper. Hieraus ergiebt sich M als perio-

dische Function von v, welche z. B. in den Ausdruck v-^ = M^^ -+- a-^ sin M^
+ l>^ sin 2M-1 + . . . des störenden Himmelskörpers substituirt, v^ durch v be-

stimmt. Ferner enthält Q aber, wie später gezeigt wird'), auch die Radien-

vectoren in verschiedenen Potenzen und in verschiedenen Combinationen mit

den Sinus und Cosinus der wahren Anomalien, sodass man im Allgemeinen

durch die Entwickelung ein Aggregat

ä = A cos ?nv H- B cos nv -\- C sos qv -{- . .

erhält. Betrachtet man einen dieser Ausdrücke, z. B. den ersten von m ab-

hängigen'-^), so wird

A;„ = A sin vi cos niv cos vdv — A cos V^ cos m v sin vdv

^=\A sin vj [cos {tn -\-\)v-\- cos {m— 1 )v\ dv— \A cos v^\sin{in -i- 1 )v—sin(^ni— 1 )v\dv

\cos{ni-\r\)v cosim— IV^ ^
lAcosv\—^ f-— +C
^

[^ m -\- \ m — 1

Soll das Integral so bestimmt werden, dass A,„ und -3— = ist für v =-- 0,
dv

so wird

1 1 2
—

T

r + C = 0, daher C = —^—

-

m -\- \ ni — 1 w^— 1

und wie man nach Ausführung der Differentation findet, ^ = 0.

Vereinigt man das erste und dritte, und ebenso das zweite und vierte Glied,

so wird

cos tnv . cos mv A cos v A A
^ w + 1 m — 1 m^— 1 m^ — 1 m'' — 1

daher

A B \ A cos m V B cos n v
'">'" - ^r.„2_u-T77;^Zlü - • • • (7)

['sin(m-\- \)v sinhn— \)v= irAsinv\ —-—r—-+- ^ ~ +c
^

\ m -{- \ ni — 1

r p p \ 1 n'^-\
•••y"-"

;>(w2_|) ^(;;2_l)

') S. »Mechanik des Himmels«.

2) Nach dem Satze x pag. Ill ist diese Zerlegimg möglich, denn man kann A^ B, C als

Constantc ansehen.
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Aus dieser Gleichung zieht Clairaut sofort die folgenden beiden fundamentalen

Folgerungen '):

I. Wenn in den störenden Kräften Glieder mit cosv im = 1) vorkommen,

sodass auch in t> ein solches auftritt, so würde wegen des Nenners ni^ — 1 =
diese Integrationsmethode unbrauchbar. Es wird aber dann das hieraus ent-

stehende Glied in A:

Aj = ^ sin v\ cos^vdv — A cos vj sin v cos vdvAr A i'= -^ sin V
I
(l -\- cos ^v)d7) ^ cos v 1 sin 2 vdv

{sin 2v \ A fcos2v \A . A= -^ 2/ sinv -\- -^ s

und wie früher c = und C = -^ ^ und damit

Äj = ^^Av sinv (7 a)

Es tritt demnach v nicht nur als Argument von Sinus- und Cosinusfunctionen

auf, sondern auch ausserhalb derselben, und es würde in Folge des Gliedes

^Avsinv der Werth von A, also auch 1 : r mit wachsenden Werthen von v, also

nach einer grösseren Reihe von Umläufen scheinbar immer wachsende Werthe

erlangen. Diese Schwierigkeit hat Clairaut dadurch gehoben, dass er für l : r

sofort den Werth annahm
1 1 k cos mv

Setzt man diesen Werth ein und entwickelt in der angedeuteten Weise, so zeigt

sich, dass das Hauptglied (das Glied mit dem grössten Coefficienten) in Q eben-

falls von cos mv abhängt, während die übrigen (von nv-, qv . . . abhängigen)

Glieder wesentlich kleinere Coefficienten B, C . . . erhalten. Damit aber die

Gleichung (7) mit dem angenommenen Werthe (8) übereinstimmt, darf ein Glied

mit cosv nicht vorkommen, daher muss man

e — —^ r 5 7 - . . . = (9)m^ — \ n- — 1

setzen, was ja immer möglich ist, da in diesen Coefficienten eine vorerst unbe-

stimmte Integrationscünstante e enthalten ist, deren Bestimmung eben aus den

übrigen Bedingungen der Aufgabe vorzunehmen ist. Die Gleichung (7) nimmt

dann die Form an
1 1 Acosmv B cos nv .,^,- = ~ -H —r-^ TV H- T7-^ ^ + . . . . (10)
r p p{tn^ — 1) p{ji^ — 1)

und durch Vergleichung mit (8) ersieht man zunächst, dass

k = -
2 11

1 — m^

ist, dass aber ausserdem noch Zusatzglieder, welche von anderen Vielfachen

von V abhängen, in r auftreten. Es wurde aber bereits erwähnt, dass die Coef-

ficienten B, C . . . wesentlich kleiner sind als A, und dass, wenn nunmehr der

Werth (10) an Stelle von (8) in den Ausdruck für ii substituirt wird, in diesem

die Coefficienten A, B . . . durch die Zusatzglieder etwas geänderte Werthe an-

nehmen, sie seien A' , B', C . . ., dass aber auch neue Glieder L cos Iv . . .

auftreten müssen, weil es vorkommen kann und wird, dass die in ii vorher ent-

haltenen Glieder, z. B. mit cos qv mit einem in 1 : r enthaltenen Gliede cos nv

*) Dieselben sind hier, da sie die sämmtlichen folgenden Arbeiten beherrschen, sofort in

der Ausführlichkeit dargelegt, welche das Verständniss der bei den Problemen der theoretischen

Astronomie auftretenden Schwierigkeiten erfordert.
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A
multiplicirt werden i). Hierdurch werden auch die Coefficienten , „ . . . ..x

1 — m^
1 : r etwas geändert, und die in Q neu auftretenden Glieder erzeugen aber-

mals in 1 : r neue Glieder.

Genau dasselbe gilt auch für den Ausdruck der zu einem gewissen Werthe
von V gehörigen Zeit, welche sich in der Form ausdrückt,

t-h=Sf^r, v)dv. (12)

Wird für r sein Wert substituirt, so erhält man durch die Integration die zu

einem gegebenen Werthe von v gehörige Zeit; wird für r ein etwas geänderter

Werth substituirt, so wird selbstverständlich auch / etwas geändert, und es fragt

sich, welches ist denn der wahre Werth? Das eingeschlagene Verfahren ist

nämlich, wie man sieht, eigentlich endlos: man hat immer den zuletzt erhaltenen

Werth von 1 : r in die analytische Entwickelung von ß einzusetzen, in welchem
die r in verschiedenen positiven und negativen Potenzen auftreten; aber da

auch der Radiusvector des störenden Himmelskörpers hierin auftritt, dieser

aber natürlich auch ein anderer ist, wenn er zu einer anderen Zeit gehört, der

Ausdruck der Zeit selbst aber nach jeder Operation etwas geändert erscheint,

so wird man eben auch stets den zuletzt erhaltenen Werth der zu einem ge-

wissen Werth von v gehörigen Zeit in Betracht zu ziehen haben.

Für die Anwendbarkeit dieser Methode ist daher eine wesentliche Bedingung
zu erfüllen: wenn die in Gleichung (10) und (12) bei einer Wiederholung der

Operationen auftretenden Zusatzglieder von derselben Ordnung (d. h. von

derselben Grösse) sind, wie die bereits früher vorhandenen, so ist die Methode
unanwendbar, denn die erhaltenen Ausdrücke bleiben stets unvollständig und

daher unrichtig. Wenn aber die nach und nach erscheinenden Zusatzglieder

immer kleiner werden, so werden die späteren Glieder endlich so klein, dass

sie vernachlässigt werden können; die Reihen für 1 : r und / sind convergent, es

erscheinen schliesslich so unmerkliche Correctionen der Zeit, dass es gleich-

gültig bleibt, ob man den Werth des Radiusvectors des störenden Planeten für

die Zeit / oder die neuerlich verbesserte Zeit / -|- Ä/ entnimmt; die Correction

von 1 : r wird ebenfalls so klein, dass das hieraus in ß auftretende Zusatzglied

unbedenklich vernachlässigt werden kann, und das in 1 : r und in der Zeit auf-

tretende neue Zusatzglied noch kleiner wird u. s. w.

Tritt dieser Fall einer convergenten Entwickelung in dem Weltsystem auf?

Es sind zwei Fälle zu unterscheiden:

a) Man rechnet die Störungen eines Planeten durch die übrigen Planeten.

Jede Kraft ist proportional der Masse des anziehenden Körpers; die Anziehung

der Sonne ist proportional ihrer Masse, diejenige der Planeten (eben die störende

Kraft) proportional deren Massen. Die Masse des mächtigsten Planeten, Jupiter,

ist aber nicht einmal der tausendste Theil der Sonnenmasse, es tritt demnach
in ß der kleine Faktor m (die Planetenmasse in Einheiten der Sonnenmasse)

auf; jedes Zusatzglied in 1 : r und / wird daher in ß mit w multiplicirt erscheinen,

und das dadurch in 1 : r und / auftretende Zusatzglied wird im Allgemeinen in

demselben Maasse verkleinert: Die Entwickelung ist im Allgemeinen convergent.

b) Für den Mond tritt allerdings als störende Kraft die Anziehung der

Sonne ein; die Sonnenmasse ist nun freilich mehr als 300 000 Mal grösser als

die Erdmasse, allein hier tritt als Coefficient die dritte Potenz des Verhältnisses

') z. B. aus einem Ausdruck — cos qv.
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der Entfernungen (^^^y)^ hinzu i), sodass die störende Kraft etwas mehr als yuv der

Anziehung der Erde auf den Mond beträgt; die Entwickelung erscheint dem-

nach ebenfalls convergent.

Es ist jedoch besonders hervorzuheben, dass im ersten Falle die Entwickelung

im Allgemeinen convergent ist, und dass sie im zweiten Falle convergent

erscheint. Um dieses näher zu erörtern, muss zunächst die Bedeutung der

Gleichungen (6a) und (7) einerseits, und (8) und (10) andererseits discutirt werden.

Die Gleichung 6 a kann geschrieben werden

P
r =

1 — ecosv

und stellt die Gleichung einer EUipse dar, für welche p =z a{\ — e^) der Para-

meter ist, wenn a die halbe gros"se Axe und e die Excentricität ist. Die in (7)

auftretenden Zusatzglieder werden, wenn die Form (6 a) der Rechnung zu Grunde

gelegt wird, im allgemeinen kleine Coefficienten A, B, C . . . von der Ordnung

der störenden Massen geben, weil eben der grösste Coefficient, welcher von der

Attraction des Centralkörpers herrührt, als Coefficient von cosv auftritt. Legt man

aber diese Form zu Grunde, so werden nothwendiger Weise Glieder von der Form

(7a) auftreten, welche, da sie mit der Zeit unbeschränkt wachsen, als Secular-

glieder bezeichnet werden. Die Coefficienten dieser Secularglieder sind aber,

wenn es sich um die Untersuchung der Bahnen der Hauptplaneten handelt —
und dies zeigt sich allerdings erst nach der Rechnung — so klein, dass man für

sehr lange Zeiträume hindurch, selbst für mehrere Jahrhunderte ein allzu be-

deutendes Anwachsen nicht zu befürchten hat. Handelt es sich aber um die

Bahn des Mondes, so werden die Verhältnisse nicht so günstig. Während in

der ersten Näherung, wenn man in dem Ausdruck für Q die Ausdrücke der

elliptischen Bewegung für r und t substituirt, der Coefficient (immer die Störungen

durch Jupiter vorausgesetzt) etwa ^öW werden wird, wird derselbe für den Mond,

wie oben gezeigt etwa ji^- Substituirt man dann die erhaltenen um die Zusatz-

glieder, verbesserten Ausdrücke, so treten in Q Zusatzglieder auf, welche m^

also ftir die Planeten (yöVTr)^ ^i"" <^£" Mond (1^0).^ ^^= Faktor enthalten. Diese

Glieder, welche »von der zweiten Potenz der Massen« oder »von der zweiten

Potenz der störenden Kräfte« sind, betragen also für den Mond etwa den

zehnten Theil der Störungen erster Ordnung für die Planeten^). Da dann die

Coefficienten der Zusatzgheder in Q, welche von cosv abhängig sind, sehr be-

deutend würden, so wären die in 1 : r auftretenden, mit der Zeit anwachsenden

Glieder viel zu gross, und würden in sehr kurzer Zeit, schon innerhalb weniger

Jahre derart anwachsen, dass die Lösung völlig unbrauchbar würde. Man könnte

fragen, wieso eine völlig fehlerfreie Berechnung ein derart falsches Resultat

geben könne? Um diese Frage zu entscheiden, denke man sich die Entwickelung

fortgeführt, den Ausdruck (7), vermehrt um die Glieder (7 a), verwendet, in Q

substiuirt und neuerdings die Ausdrücke (6) berechnet; man wird dann ein Zu-

satzglied A' v^ cos v finden, wird auch dieses berücksichtigt, so wird ein Glied

A"v^sinv erscheinen und die GesammLheit der GHeder würde zusammen-

gefasst:

l \ k X ^ A cos mv— = — _ — (cos V + Nv sin v + N' v"^ cos v 4-N" v^ sin v -\- . .) -\- > ,-77—2 rr

i)Esistja(^)'=. (^)'(^)s. pag. 114.

2) Numerisch werden die Verhältnisse noch viel ungünstiger, da noch andere Umstände

zur Vergrösserung derselben mitwirken.
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ergeben, wo an Stelle der verschiedenen periodischen Glieder nur eines mit

dem Summenzeichen 2 davor angeschrieben ist, weches anzeigt, dass eine

grössere Anzahl derartiger Glieder auftritt, in denen die Coefficienten A und m
immer andere werden. Die Reihe in der Klammer ist nun eine unendliche

Reihe, die über alle Grenzen wachsen kann, die aber, wenn man die auf-

einanderfolgenden Näherungen ausreichend genau durchführt, nicht unendlich

wachsen, sondern gemäss den auftretenden Coefficienten N, JV', JV" . . . von der

Reihenentwickelung einer periodischen Function

cos (v — ?v) = cos <; -h ZV sin v -{- \ {zvY cos v -\- . . .

nur um geringfügige Beträge abweichen wird, sodass man ebenso gut schreiben

kann:
\ \ k A cos m V— = -: — -7 cos (v — QV) + a.v^ cosv -^ . . . . ^1 -^-s tt ,

wobei nunmehr die Coefficienten a, ß . . . wieder so kleine Beträge sind, dass

man diese Form für mehrere Jahrhunderte zu Grunde legen kann. Eine der-

artige Zusammenfassung nach Ausführung der numerischen Operationen erfordert

aber die sehr mühsame Durchführung der letzteren: die genaue Berechnung

aller, oder aber einer sehr grossen Anzahl, aus denen sich die Gesetzmässigkeit

der Aufeinanderfolge ergiebt. Weder der eine Weg noch der andere ist durch-

führbar. I-egt man aber sofort die Form (8) zu Grunde, so werden wohl auch

seculare Glieder auftreten können '), die aber dann so kleine Coefficienten

haben, und daher so langsam anwachsen, dass sie selbst für sehr lange Zeiträume

keine störende Wirkung bei der Darstellung 2) der wirklichen Bewegung durch

die Formel mit sich bringen. Es handelt sich also darum, die Bedeutung und

den Werth der Coefficienten ? oder vi festzustellen.

Es ist unmittelbar ersichtlich, dass m =1 — ? ist. Die Gleichung

r = ^ = P
1 — k C0S{V — iv) 1 — k cos {V — ü))

würde, wenn co konstant wäre, eine Ellipse ausdrücken, deren Parameter p,

deren Excentricität k ist, und bei welcher v — «o die wahre Anomalie, also

wenn v die wahre von einem festen Punkte gezählte Länge ist, w die Länge

des Perigäums bedeutet. Ist aber w ^= ry^ so deutet dieses an, dass das Perigäum

in einer Bewegung begriffen ist, und zwar wenn c positiv ist, in der Richtung

der Bewegung des Himmelskörpers, und das Verhältniss der siderischen Bewegung

der Apsiden zur siderischen Bewegung des Mondes ist — = 1^ = 1 — m. Die

Einführung der Formel (8) besagt daher, dass man der Rechnung sofort eine

bewegliche Ellipse zu Grunde legt, deren Apsiden in einer Bewegung begriffen

sind, welche bestimmt ist durch den Werth 1 — in = r. Zur Bestimmung von z

dient sofort die Gleichung (11), in welcher k die aus der Beobachtung zu er-

mittelnde Excentricität der Mondbahn ist, und A sich aus der Entwickelung von

il selbst ergiebt; es ist 1 — vi^ = —r

.

In den aufeinander folgenden Näherungen wird sich, wie schon erwähnt,

der Coefficient A durch Einführung der im Laufe der Rechnung auftretenden

Zusatzglieder ändern; es wird daher m selbst nach und nach Verbesserungen

^) Wenn bei den späteren Rechnungen z. B. Produkte der Form acos qv cos qv auftreten.

^) Eine andere Frage ist es^ ob diese analytis che Form der Darstellung in der Natur

der Sache gelegen ist, oder ob nicht überhaupt das Auftreten secularer Glieder zu vermeiden

ist. S. hierüber »Mechanik des Himmels«.
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erleiden, und das einzuschlagende Verfahren wird nur dann als brauchbar zu

betrachten sein, wenn diese immer kleiner werden, wenn also das Verfahren

convergirt. Clairaut fand in der ersten Näherung 1 — /« = 0'0041S6^), also

wieder nur die Hälfte des wahren Werthes, dasselbe negative Resultat wie es

Newton erhielt. Mit Berücksichtigung eines einzigen Gliedes der zweiten

Näherung, welches den bedeutendsten Einfluss übt, erhält Clairaut aber sofort

1 — /// = 0"00836, und um die Rechnung nicht zu oft wiederholen zu müssen,

führt er nunmehr in die Rechnung gleich den wahren, aus den Beobachtungen

entlehnten Werth für m ein, d. h. er nimmt als erste Näherung den Ausdruck

(8), in welchem k und m den Beobachtungen entnommen werden.

11. Wenn aber in dieser Weise eine wirklich convergente Entwickelung er-

zielt werden würde ^), so ist noch zu untersuchen, ob von den Nennern ni^ — 1,

n"^ — 1, q"^ — 1 nicht einer oder mehrere sehr klein werden können. In diesem

Falle würden nämlich durch die Kleinheit der Integrationsdivisoren die,

wenn auch sehr kleinen Coefficienten von Q wesentlich vergrössert erscheinen.

Solche Glieder treten thatsächlich auf. In der Entwickelung von Q3)

kommen nämlich auch Produkte cos iv cos i^v^ vor, wenn mit i\ die wahre

Länge des störenden Himmelskörpers bezeichnet wird, welche behufs der Inte-

gration in die Summen

\ cos {iv + i{V^ -t- \ cos {iv — ?\ v^)

umgesetzt werden müssen. Nun ist

v^ = J// + ,j.7 + G^'; V = Mq + \).t + G,

wenn G\ G bezw. die Mittelpunktsgleichungen des störenden und gestörten

Himmelskörpers sind. Sieht man zunächst von diesen ab und benutzt nur die

Hauptglieder, so wird

t =
folglich

± ;, z,, = ± ;, (^0' - ^ ^/o) + (' ± ' ^) "

IX

und es werden daher die früher mit m, n, q . . . bezeichneten Grössen / ± i.—

.

I-«-

Es kann aber thatsächlich i ± /. — nahe 1 werden, wenn ± /,— nahe i — 1 wird.V M-

IN T. • <" j j 360° 360° . ,..,.,,,,,.M h,s ist ; = — und da to = , v = ist, wenn t die sidensche Lmlaufszeit
i' 1 i

f 21^2)2
des Perigäums, / diejenige des Mondes ist, so wird 5 ^ —=—--—— = 0'008455. Die Drehung

T 3232

des Perigäums zeigt sich schon aus der blossen Veränderlichkeit des Monddurchmessers.

2) Eine präcisere Definition des Begriffes der Convergenz, wie sie in neuerer Zeit von

PoiNCARRE gegeben wurde, s. unter 2 Mechanik des Himmels<r.

^) Man hat sich dabei vor Augen zu halten, dass die störenden Kräfte von der gegen-

seitigen Lage des gestörten und störenden Himmelskörpers abhängen. Um diese Abhängigl<eit

wenigstens annähernd zu veranschaulichen, möge bemerkt werden, dass die Entfernung der

beiden Himmelskörper gegeben ist durch

p2 :_^ ^2 _|_ ;-'2 — 2rr' cos U,

wenn H der Winkel ESK (Fig. 41) ist, also von den Längen und Breiten (oder Bahnneigungen)

abhängt. Es mag noch bemerkt werden, dass die auftretenden «ten Potenzen von p durch

Reihenentwickelungen ersetzt werden müssen, und zwar

^n=rA\ — 2y—\cos H+\^-\ ^ oder p" = r'« 1 — 2 (^j ^öj Zf+ (^ j I
,

je nachdem r' <C.r oder r' > r ist.

Valentin RR, Astronomie. I. o
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Dies hängt daher von dem Verliältniss der mittleren Bewegungen der

beiden betrachteten Himmelskörper ab. So ist z. B. für Jupiter und

Saturn

!^ = 2-485 daher 5 — 2 — = 0030.

Clairaut hatte wohl die Bedeutung dieser Glieder bereits richtig erkannt

und bemerkt, dass auf dieselben ein besonderes Augenmerk zu richten ist^).

Nähere Entwickelungen darüber giebt er jedoch nicht; er bemerkt nur, dass das

Auftreten der kleinen Integrationsdivisoren die Convergenz der Entwickelungen

dadurch in Frage stellt, dass Glieder, welche analytisch von einer höheren

Ordnung sind (etwa von der zweiten Potenz der Massen), numerisch stärker

vergrössert werden (mit Gliedern von der ersten Potenz der Massen vergleichbar)

und dass in den aufeinander folgenden Näherungen grössere und kleinere Glieder

gemischt auftreten.

Für die Veränderungen von Knoten und Neigung verfolgt Clairaut die

bereits von Newton eingeschlagene Methode^). Es ergaben sich unmittelbar

die Formeln (3) und (4) pag. iio, in denen nur (o, i, a durch dSh, di, dv zu er-

setzen sind. Clairaut berücksichtigte jedoch in diesen Formeln auch schon die

veränderlichen Glieder, wobei er aber, um die successiven Verbesserungen der

Coefficienten durch die aufeinander folgenden Näherungen zu umgehen, nachdem

die Form der Glieder bekannt ist, diese Glieder mit unbestimmten Coefficienten

a, ß, 7 . . . multiplicirt, einführt. Es wird also angenommen:

ft ==
ß>o 4- we^ 4- 7. cos mv -\- ^ cos nv + 7 cos qv . . .

\

wird dieser Ausdruck differenziirt und in die Gleichung

d£^ = F{r, r\ . . .) dv

eingesetzt, so muss die Gleichung identisch erfüllt sein, d. h. es müssen die

Coefficienten von cos /nv, cos nv . . . auf beiden Seiten dieselben werden, woraus

sich Gleichungen zur Bestimmung der Coefficienten a, ß, 7 . . . ergeben.

Die Methode von d'Alembert ist von der CLAiRAur'schen nur wenig ver-

schieden. Die zu integrirende Dift'erentialgleichung ist im Wesen den Differential-

gleichungen {D) (Mechanik des Himmels) entnommen; bei der Bestimmung der

Reihe für 1 : /- sucht er zunächst die Form der Argumente, und setzt dann die

Coefficienten der einzelnen Cos-Functionen, ebenso aber den Coefficienten

in = \ — s als unbekannt voraus. Als ein Vortheil dieser Methode kann es an-

gesehen werden, dass hierbei auch m sich aus der Rechnung selbst ergiebt,

dass daher die Bewegung der Apsiden nicht den Beobachtungen entlehnt zu

werden braucht. Dass dies wesentlich ist, ersieht man aus dem Folgenden: Zur

Störungsrechnung sind jederzeit gewisse Grundlagen der Beobachtung zu entnehmen,

und man könnte allerdings glauben, dass es, sowie es gestattet ist, die mittlere

Bewegung des Mondes, die Neigung u. s. w. als aus der Beobachtung zu ent-

nehmende Daten zu behandeln, es ebenso gestattet sein müsste, die Bewegung

der Knoten, der Apsiden als beobachtete Grössen zu behandeln. Dem ist aber

keinesfalls so: Legt man elliptisclie Elemente zu Grunde und bestimmt die

Störungen, welche diese Elemente selbst oder die aus denselben abgeleiteten

Radienvectoren und wahren Anomalien oder auch andere, beliebige, z. B. reclU-

winklige Coordinatcn erfahren, so wird man stets nur sechs Elemente, welche

^) 1. c. pag. 12 und 56.

2) S. pag. 108,
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als Bahneleniente bezeichnet werden, einzuführen haben; jedes andere, der

Beobachtung entnommene Element muss als überzählig bezeichnet werden i).

Euler geht in seinen Untersuchungen von 1753 von den Differential-

gleichungen (A) [M. d. H.2)] aus. Ist s der Weg, also nach bekannten Sätzen

der Mechanik -^7 die Geschwindigkeit, -7-^ die Beschleunigung, so muss diese

gleich der in dieser Richtung wirkenden Componente der beschleunigenden

Kraft Z' sein. Da Kräfte ebenso wie Geschwindigkeiten und Beschleunigungen

in Componenten zerlegt werden, so hat man in drei aufeinander senkrecht

stehenden Richtungen die drei Componenten

ä'^x d^y (Pz

~dW^ . J^^ JÄ'^
Aus diesen drei Gleichungen^) leitet er durch Coordinatentransformation

(rein analytisch) die Formeln (3), (4) pag. 123 und (3) (4) pag. iio ab, welcher

Weg auch noch jetzt zu diesem Behufe eingeschlagen wird. Auch die Ent-

wickelung der störenden Kräfte ist im Princip die noch jetzt übliche (s. M. d. H.).

In einem jedoch unterscheidet sich sein Verfahren hiervon: durch die Art wie

er das NEwxoN'sche Gesetz a posteriori erweistii will. Zu diesem Behufe nimmt

er an, dass das NEWTON'sche Attractionsgesetz noch einer Correctur bedürfe

und schreibt dasselbe daher in der Form J/ I —^ — 72" ) '
wobei das Glied y-^ '

welches den Fehler desselben anzeigt, für geringe Aenderungen von r, v/ie die-

selben bei schwach excentrischen Bahnen auftreten, als constant angesehen

werden kann, weshalb es auch nur bei der Einwirkung der Erde auf den Mond
berücksichtigt, hingegen in der störenden Kraft der Sonne vernachlässigt wird,

weil dasselbe in der Wirkung auf Mond und Erde sich fast völlig aufheben wird.

Nun kann das Verhältniss 1 + ? der siderischen Bewegung des Mondes zur

Bewegung seiner Anomalie aus den Beobachtungen eingeführt werden, denn

unter Zugrundelegung derselben ergiebt sich dann der Werth y^ . Ist derselbe

so klein, dass er unbedenklich vernachlässigt werden kann, so ist das NEWTON'sche

Gesetz als richtig anzusehen. Euler hält diesen Beweis für erbracht, er findet

^ = 0-Ü00674) wobei a = — ^ • ^^ (a, A die Bahnhalbmesser, 0, $, t

die Massen der durch diese Symbole bezeichneten Körper), und n = 13^ das

Verhältniss der Bewegungen der Anomalien von Sonne und Mond, also

;?3 = 175-7 ist. Daraus folgt

') Ausgenommen die Masse, welche stets als 7. Element auftritt, aber aus der Störungs-

rechnung für den gestörten Körper nicht ermittelt werden kann. Sollten andere als elliptische

Elemente zu Grunde gelegt werden, wie dieses in neuerer Zeit geschieht, so kann die Zahl der

der Beobachtung zu entnehmenden Elemente dennoch nicht vermindert oder vermehrt werden,

weil die Elemente eben nichts anderes sind, als Integrationsconstanten, welche, da man es stets

mit 3 Difterentialgleichungen zweiter Ordnung zu thun hat, nur in der Zahl von G auftreten

können.

2) Der Kürze halber wird im folgenden durch y>M. d. H.i- auf den Artikel i> Mechanik des

Himmels« verwiesen.

^) Euler hat hier rechts den Factor \\ da er jedoch später an Stelle der Zeit die

mittlere Bewegung der Sonne mit Hilfe der analogen Formeln für die Sonnenbewegung ein-

führt, so fällt dieser Faktor heraus.

*) 1. c. pag. 86.

9»
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^2 ( a\

1

I2

«2
. 0-000ti7.

^ = ^ (^)
"''

'

^^'^^^^^ = §W • ^^"^^^^^ ^ 0-000293

Die aus dem Zusatzgliede -j^ entstehende störende Wirkung der Anziehung

der Erdmasse wäre

daher etwa
ju-'ffö'U

^^•' ^'^'^ ^^^^' Sonne herrührenden störenden Kraft -^ ^).

Euler bedient sich zur Integration ebenfalls der Methode der unbestimmten

Coefficienten; er setzt zwar nicht die gesuchten Grössen: Radiusvector, mittlere

oder wahre Anomalie, Perihelbewegung als Reihen mit bekannten Argumenten

und unbestimmten Coefficienten voraus, sondern er nimmt solche Reihen iür

gewisse Hilfsgrössen an, was aber an der Methode selbst nichts ändert, sondern

nur ihre Anwendung in etwas erleichtert"). Euler hatte auf Grund der erhaltenen

Formeln Mondtafeln gerechnet; allein in theoretischer Beziehung scheinen ihn

die Resultate nicht befriedigt zu haben. In einem Additamentum giebt er eine

zweite Mondtheorie, in welcher er die Gleichungen (3) (4), pag. 123, durch andere

P
ersetzt. Er findet für r den Ausdruck r = , wobei v die wahre

1 — e cos V

Anomalie, gezählt von einem veränderlichen Apogäum ist, wobei aber auch der

gestörte Radiusvector durcli dieselbe Formel erhalten wird, wenn nur p und e

als veränderlich angesehen werden. Die Differentialgleichungen für
f>

und e

werden aus der Bedingung abgeleitet, dass r für v = und 180° ein Maximum... dr
bezw. ein Minmium sem soll, d. h. dass -y- für z; = und 180° verschwmden

az>

soll, demnach den Faktor sm v haben müsse. Es treten demnach in dieser

zweiten Mondtheorie bereits 5 veränderliche Elemente: Knoten, Neigung, Para-

meter, Excentricität und Länge des Apogäums auf. Diese Methode, die Elemente
eines Himmelskörpers als veränderlich anzusehn, und ihre Aenderungen (Störungen)

so zu bestimmen, dass aus den für irgend einen Moment gültigen (instantanen)

Elementen der Ort des Himmelskörpers für diesen Moment so berechnet werden

kann, als ob die Elemente unveränderlich wären, nennt man die »Methode der

Variation der Constanten« oder »Berechnung der Störungen der

Elemente«^). Bezüglich der Durchführung der Operationen mag noch erwähnt

werden, dass Euler auch hier die Methode der unbestimmten Coefficienten an-

wandte, nachdem er die Form der Argumente durch die Substitution der elliptischen

Elemente in den Werth von Q und eine vorläufige Integration festgestellt hatte; end-

1) Zu den Argumenten der Evection und Variation würden hiermit die Coefficienten der

von h'^ herrührenden Glieder bezw. 1""5 und 0"'7 sein, welche damals wohl belanglos waren,

heute jedoch nicht mehr zu vernachlässigen wären.

2) Dies setzt immerhin bereits die Kenntniss der Form der Argumente voraus. Völlig

unentschieden bleibt dabei, ob bei einer geänderten Methode nicht andere Argumente eintreten

bezw. ob nicht die Glieder mit den kleinen Integrationsdivisoren wegfallen. Die Methode der

unbestimmten Coefficienten hat in etwas modificirter Form in neuester Zeit G. B. AiRY benutzt

(Numerical Lunar Theory) unter Zugrundelegung der von Delaunay in seiner Mondtheorie auf-

gestellten Glieder.

3) Ein wesentlicher Vortheil dieser Methode besteht darin, dass an Stelle von drei

Differentialgleichungen zweiter Ordnung sechs Differentialgleichungen erster Ordnung treten

(S. M. d. H.).
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lieh ist noch zu erwähnen, dass auch hier Euler ein GHed y^ einfahrt, welches die

Correction des NEWTON'schen Attractionsgesetzes darstellt, und für welches sich

auch hier ein verschwindender Werth ergiebti).

Man hat, wie schon wiederholt angeführt wurde, sechs Elemente zur Ver-

fügung, hingegen ist der Ort des Himmelskörpers durch drei rechtwinkelige oder

polare Coordinaten, z. B. seine Ivänge, seine Breite und seinen Radinsvector

völlig bestimmt. Man kann daher die Veränderlichkeit dieser sechs Elemente

verschieden bestimmen. F^s wird dies sofort klar, wenn man z. B. die Bahnlage

für sich allein betrachtet. Man kann durch einen gegebenen Punkt des Raumes

unendlich viele Ebenen so legen, dass sie durch den Sonnenmittelpunkt gehen.

Nimmt man für dieselben die Knotenlinie an, so ist dadurch die Neigung mit

bestimmt, und wenn man durch die aufeinander folgenden Punkte, welche ein

Himmelskörper nach und nach einnimmt, verschiedene Ebenen legt, und z. B.

die Bewegung der Knotenlinie einem gewissen beliebigen Gesetz unterwirit, so

wird dadurch das Gesetz der Neigungsänderung mit bestimmt sein. Dasselbe

gilt von der Lage und Grösse der Ellipse selbst; in der instantanen Bahnebene

kann man unendlich viele Ellipsen legen, welche durch den instantanen Ort des

Planeten gehen, sodass der Sonnenmittelpunkt Brennpunkt der Ellipse sei. Man

kann z. B. den Mittelpunkt der Ellipse beliebig irgendwo annehmen, und damit

die Grösse der Excentricität und die Richtung der Apsidenlinie festlegen; da

aber damit auch der zweite Brennpunkt bekannt wird (in derselben Entfernung

vom Mittelpunkte auf der anderen Seite), so ist die grosse Axe mit bestimmt

(gleich der Summe der Eeitstrahlen des instantanen Planetenortes), damit auch

die Umlaufszeit, die mittlere tägliche, siderische Bewegung, welche im Vereine

mit der aus der Rich.tung der Apsiden bekannten wahren Anomalie die Zeit des

Durchganges durch das Perihel oder aber die mittlere Anomalie zu einer ge-

gebenen Zeit bestimmt.

Unter allen möglichen, wie man sieht, völlig willkürlichen Vertheilungen

der Bahn verdient eine ein besonderes Interesse, nämlich diejenige, welche

nicht nur durch den gegebenen Ort, sondern auch durch die gegebene Richtung

und Geschwindigkeit bestimmt ist, sodass sie, im Sinne der Infinitesimalrechnung

gesprochen, durch 2 consecutive Punkte des Körpers gelegt erscheint. Diese

Ellipse ist eindeutig bestimmt, sie ist unter allen anderen diejenige, welche sich

der wahren Laufbahn des Himmelskörpers am meisten anschliesst und wird

deshalb die >;Osculirende Bahn« genannt. Man sieht sofort aus Fig. 40, dass die

von Newton, Clairaüt und Euler angenommene Bestimmung von Knoten und

Neigung einer osculirenden Ebene angehört^).

Um auch für die übrigen Elemente den Einfluss der störenden Kräfte auf

elementarem Wege zu bestimmen, schlägt Lagrange den folgenden Weg'^) ein.

1) 1. c, pag. 310.

2) Ihre Vollendung erhielt die bereits von Newton, Clairaüt, Euler, begründete Methode

erst von Lagrange. Dass auch die von Euler eingeführten / und c osculirende Elemente

sind, ersieht man leicht durch Vergleichung der Formeln.

3) Nouveaux memoires de Berlin 1786. Joseph Louis Lagrange, geb. 25. Januar 1736

zu Turin, ursprünglich mehr mit philosophischen Studien beschäftigt, wurde dennoch schon in

seinem 19. Jahre Professor der Mathematik an der Artillerieschule in Turin, wo er mit einigen

näheren Freunden bald eine Privatgesellschaft gründete, aus welcher später die Turiner Academie

hervorging. 1759 wurde er Mitglied der Berliner Academie und 1766 nach dem Abgange

Eulicr's von Friedrich IL als Präsident der Academie nach Berlin berufen, wo er bis 1786
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Sei 6' (Fig. 43) der Centralkörper, P der Ort des Hiinmelskörpers, bestimmt

durch seinen Radiusvector r und seine wahre Länge <p, Px die Richtung seiner

Bewegung, und c seine Ge-

schwindigkeit in dieser Rich-

tung, PR = CT der Weg in

dem kleinen Zeittheilchen t;

in demselben fällt aber der

Körper um das Stück i?^=^
gegen S hin, und es ist nach

2/2 1

pag. I02 PQ = -j- -^,

wenn /die Fläche PRSwwdi
2Z der Parameter der El-

lipse ist, Die Richtung der

Bewegung in dem Punkte P
ist bestimmt durch das auf die Tangente gefällte Perpendikel SN-=p, da hier-

mit auch der Winkel x zwischen r und ^ durch cos x =^ p\r und somit die Lage dieses

Perpendikels durch den Winkel <p + x bestimmt ist. Dann ist:

/
1

cxp
"ILr^

Es ist aber

r

wenn P die Anziehungskraft des Punktes .S' ist, dessen Masse gleich M voraus-

gesetzt wird, folglich

r
1 ^ '

2Zr2
und daraus L = IkM

Sei die Sonnenmasse J/q, die auf die kreisförmig gedachte Erdbahn bezüg-

lichen Grössen Zq = p^ c„, so wird ebenfalls

IkMa
demnach

(I)
oJ Uoj

Drückt man demnach alle Längen in Einheiten der Erdbahnhalbaxe, die

Masse des Centralkörpers in Einheiten der Sonnenmasse und die Geschwindigkeit

desselben in Einheiten der mittleren Erdgeschwindigkeit aus, so wird einfach

c'^p^
L M (a)

womit der Parameter der Bahn bestimmt ist. Li diesen Einheilen wird demnach

r2 2
Es ist aberi)

blieb. In diesen) Jalire ging er nach Paris wo ihm die Königin Antoinette eine Wohnung

im Louvre einräumte. Doch zog er sich vom geselligen Leben last völlig zurück, sodass er

in den Schreckenszeiten der Revolution wenig beachtet und daher unangefochten blieb. Er

starb am lo. April 1813.

') Fällt man von /' das Perpendikel FJ. und von Z das Perpendikel L7' = p' auf die

Tangente, so sind 6'/,, LF die Coordinaten x, y, bezogen auf die Ilauptaxen a, b. Der Winkel

F L7 ^= o. ist gleicli dem Neigungswinkel der Tangente gegen die grosse Axe also bestimmt

durcli hing fj.

a'^y'
und es ist
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b y r,'

2a— r „

1 2 c'^ ...

Diese Gleichung bestimmt die grosse Axe. Aus derselben lassen sich noch

einige bemerkenswertlie Folgerungen ziehen. Es ist

* r r a

Ist demnach die Geschwindigkeit eines Himmelskörpers in der Entfernung r

gleich c^ — ]/i/l/" , so muss «=(50 sein, die Bahn ist eine Parabel; ist die

Geschwindigkeit c^ < -]/M V —; , so muss — positiv sein, die Bewegung findet

in einer Ellipse statt; ist c^ >i/j/|/ — , so muss — negativ sein, die Bahn

wird eine Hyperbel. Es folgt daraus, dass die Form der Bahn nicht von der

Richtung, sondern nur von der Geschwindigkeit in einer gegebenen Entfernung

vom Centralkörper abhängt.

Ist V die wahre Anomalie des Punktes F, so wird man nunmehr aus dem

Dreieck SH P, in welchem H der zweite Brennpunkt, also SH^ 2ac ist, finden

2ae sin v ^= {2a — /•) sin 2x

2ae cos V =^ r — {2 a — r) cos 2x. (a)

c *^

Da ferner 2<7 — r = ar -v> ist, so wird, wenn der Einfachheit wegen

"j/r^ — p- = s gesetzt wird,

2arc'^ ps .
ps C^

2ae sin v = —j^ •

^> e sm v = - j^
. daher „ a2 ^^^

arc': p" — S"^ c^ p''

2ac cos V = r — —,-r 7,
c cos v = \ r-^—M r^ Mr

und die Lage der Apsiden ist dann durch ^p — v bestimmt. P2ndl ch ist die zur

wahren i^nomalie v gehörige mittlere Anomalie leicht bestimmt, d. h. die mittlere

Anomalie zu einer gegebenen Epoche.

Wirkt nunmehr in dem Punkte P eine Kraft, welche die elliptische Bahn

des Körpers zu verändern sucht, so möge diese in drei Componenten zerlegt

werden, von denen die eine T in der Richtung der Tangente, die zweite V in

der Bahnebene senkrecht zur Tangente, und die dritte t/ senkrecht zur Bahnebene

wirkt. Die letztere wird nur die Lage der Bahnebene verändern, nicht aber die

Bahn selbst, für diese sind daher nur die beiden ersten zu berücksichtigen.

a-y'- b
y cos a = —

wenn e die ninnerische Excentricität also n c -== CS ist. Es ist aber

ac — ,v
' Subtaitg a^— X'

' ^

tolglich

[(x — ac)x^ ,
a- — aex

a^ — x' J ^ a^ — X-

/ =
b rt'

ö^ l/a^

—

e'^x'^ j/a'^ — e'^x'^ ' a -{- ex
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Drückt man die Kraft P und ihre Componenten T, V, U m Einheiten der

Anziehung von S aus (mit anderen Worten, bedeuten T, V, U die Verliältnisse

der störenden Kraft zu der die elliptische Bewegung bewirkenden Centralkraft),

so sind die in Folge der beiden Componenten T, V in dem Zeittheilchen x

zurückgelegten Wege
Rr = Vq, rt ^= Tq

und die neue Bewegungsrichtung wird demnach nPt\ das Perpendikel p geht

über in /»j und es handelt sich darum aus der neuen Bewegungsrichtung und

Tangentialgesch windigkeit
Pt ex + Tq Tq

^ = — = = /: + ---

,

^ T T T

die durch die Kräfte T, V bewirkten Aenderungen in den Elementen zu er-

halten. Es ist zunächst

rR-NP Vq
p^^p ^ Nm = p — —^^— ^p—s--.

Der neue Parameter wird daher

folglich, wenn man die Quadrate der sehr kleinen Incremente vernachlässigt

Bezeichnet man die Aenderungen der Elemente durch dy sodass z. B. dL
= Zj — L ist, so hat man

dL=^y^{Tp- Fs)r.

Weiter wird

1 2 1/ TqY 2 c^ 2Tqc 1 Te( TqY ^^

M \ 1 } r M M-z a r''
T.

d— = — —r-T. (e)

Wie man sieht handelt es sich hier, damannur erste Potenzen der Aenderungen

zu berücksiclitigen braucht, um dififerentielle Aenderungen, und man erhält daher

in derselben Weise für die kleine Zeit t = dt\

.. V^
, .r Vp ,(c^\ Tcap^^M^-,.; ds= + M-,j^,.; ^(^-j =— x.

i) s f e^ \ c^ ex
sin vdc -^r e cos vdv = ~y d \-ß^ + rl/^(^^)

==
V^ C^'^^ + ^i ^(^^ — •^^)J

ex
eos vde — c sin vdv = ^ (— 7'p'^ -\- Vps).

ßerücksicluigt man, dass: p ^= r eos x, s = r sin x ist, so wird:

ex
sin vde H- e eos vdv = ^r— iT sin 2^ H- Vcos Ix)

2r ^ ^

ex
,

cos vde — e sin vdv = tt- (— 1 — T cos'ix -\- Vsin 2.^).
2r ^ '

Multi[)licirt man bezw. mit sinv, cos v\ sodann mit eosv, — sin v, und addirt,

so wird
e X

de = -^
[
— 7\os V — T cos {v -\- 'Ix) + Vsin {v -\- 2x)]

ex
cdv ^= -^ [-h T sin. v 4- 7' sin (v + 2x) + Vcos {v -f- 2.^)].
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Man erhält aber aus (a):

(2ö! — r) sin {v + 2 a") = r sin v

{2a — r) cos {v + 2a:) = r cos v — 2ae

folglich nach einiger Reduction:

ex T

de = -^
—

j^ ^ {—1a {cos V ~ e)T -\- r sin v • V\

(f)

edv = 7^—77^ ^ \+ 1a sin v-T + {r cosv — 1a e) V].
1r{1a — r)^

Die sich hieraus ergebende Aenderung dv der wahren Anomalie ist eine

Folge der Drehung der Ellipse; es ist demnach — dv die Drehung der Apsiden-

richtung.

Die hier gegebenen Ausdrücke bestimmen die Aenderungen der Elemente für

unendlich kleine Zeitelemente. Setzt man x = dt und integrirt, so erhält man die

Störungen der Elemente für jeden Zeitmoment; addirt man diese Störungen zu

den Ausgangselementen, so erhält man die für denselben giltigen osculirenden

Elemente.

Integrirt man in der früher erwähnten Weise durch Reihen, so treten in

diesen periodische Functionen: iin, cos, von verschiedenen Argumenten auf. Im

Allgemeinen sei für irgend ein Element E'.dE = Fdt, wobei /"eine periodische

Function bedeutet. Wenn nun das Integral

E=:jEdt = <^ + ^0

abgesehen von der Integrationsconstanten Eq wieder eine rein periodische Function

<\> ist, so wird man daraus ersehen können, dass die Elemente um gewisse

Mittelwerthe zwischen mehr oder weniger weiten Grenzen oscilliren, und man

nennt dann die constanten Theile Eq (die aus den Beobachtungen zu be-

stimmenden Integrationsconstanten) mittlere Elemente^). Wenn jedoch in

der Entwickelung der Function i^eine Constante c auftritt, sodass dE=^ {c-\-F)dt;

E = Ef^ -+- et -\- ^ ist, so werden, wenn man von den periodischen Theilen

absieht, die VVerthe Eq -|- et immer mehr und mehr anwachsen. Ein Beispiel

hierfür bietet die Bewegung der Knoten und Apsiden; da diese Bewegung aber

in einer Drehung besteht, so wird dieses Anwachsen nur den Erfolg haben, dass

mati statt constanter mittlerer Elemente einen veränderlichen mittleren Ort an-

nehmen muss; man spricht dann von einem mittleren Ort zu einer gegebenen

Zeit, und wenn man den periodischen Theil C> hinzufügt, so erhält man den

wahren Ort der Knoten bezw. der Apsiden zur gegebenen Zeit.

Anders verhält es sich mit der grossen Axe, der Excentricität und der

Neigung. Wenn bei diesen Elementen ein der Zeit proportionales Glied mit

wenn auch noch so kleinem Coefficienten auftreten würde, so würde dieses

offenbar besagen, dass z. B. die grosse Axe in stetem Wachsen oder Abnehmen

begriffen wäre, daher einmal unendlich gross oder Null werden würde, und in

Verbindung damit müssten die mittleren Bewegungen sich verzögern oder be-

schleunigen, im ersten Fall mit dem Aut hören der Bewegung, im letzteren Fall

mit dem Hineinstürzen in die Sonne endigen. Bei wachsenden Excentricitäten

hingegen würden die anfänglich nahe kreisförmigen Bewegungen der Planeten immer

excentrischer und sich immer mehr und mehr der Parabel nähern. Wachsende

Neigungen endlich müssten zur Folge haben, dass die relativen Lagen der Bahn-

ebenen der Himmelskörper im Laufe der Zeiten vollständige Umwälzungen er-

führen.

') Eine andere Definition für mittlere Elemente hat Hansen gegeben, s. pag. 140.
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SecLilarändeningen in den mittleren Bewegungen waren, wie schon erwähnt,

thatsäcliHch, zuerst aus den Beobachtungen beim Monde, beim Ju[)iter und Saturn

constatirt worden. Eulkr hatte in seinen ersten theoretischen Untersuchungen

(1748) über die Bewegungen des Jupiter und Saturn keine Seculargheder in Länge

gefunden; in seinem zweiten Memoire (1752) fand er für die Secularl)eschleunigung

2' 24". Lagrange 1) hatte die Frage in seiner schönen Abhandlung >;Solution de

difierents problemes de calcul integrale«, in welcher auch bereits die später als

GvLDEN-LiNDSTEDi'sche bezeichnete Differentialgleichung beliandelt wird'-), zum

Gegenstand seiner Untersuchungen gemacht, und für Juj;iter ein Secularglied in

Länge -l- 2'''74«^, für Saturn — ]A"-2'2n^ gefunden, wobei // die Anzahl der

Umläufe seit 1700 bezeichnet. Daraufhin liatte Lapf.ace-^'j gezeigt, dass wenn

die Näherungen genügend weit geführt werden, sich schliesslich die Ausdrücke

aufheben und thatsächliche Secularänderungen in der Bewegung der beiden

Planeten nicht auftreten. Laplace hatte sich aber, ebenso wie Euler und

Lagrange vor ihm, bei den Störungen auf die ersten Potenzen der Massen be-

schränkt, d. h. in den Ausdrücken für die störenden Kräfte wurden die einfachen

Ausdrücke für die elliptische Bewegung substituirt. Aber selbst in diesem Falle

blieb e;: immerhin ungewiss, ob, wenn die Genauigkeit noch weiter geführt

würde, nicht dennoch Glieder auftreten könnten, die eine Secularacceleration

ergeben würden. Da hatte Lagrance in seiner Abhandlung »Sur l'alteration des

moyens mouvements des Planstes 4)« strenge gezeigt, dass wenn nur die ersten

Potenzen der störenden Massen berücksichtigt werden, Secularglieder in der

grossen Axe überhaupt nicht auftreten können.

Bei Gelegenheit der Untersuchungen über die periodischen Ungleichheiten

der Planeten^) hatte Lagrange durch eine eigenthümliche Umformung der

Gleiclumg für die Störung der mittleren Länge ein Zusatzglied

^2 = — cos qd^ -\- sin qd'{ — \ cos 'iqdfj 4- -^ sin '2qdz . . .

erhalten, in welchem q die wahre Länge, und ß, 7 . . . Coefficienten sind, die von den

Excentricitäten der Himmelskörper abhängen. Diese Form wendet er nun auch

auf die unmittelbar vorher untersuchten Secularänderungen der Elemente an.

Wenn jetzt in den Excentricitäten Secularänderungen auftreten, so ist klar, dass

auch in ^11 Secularglieder auftreten müssen, wie sie durch die Beobachtung

constatirt waren. Solche Secularveränderungen der Excentricitäten hatte

Lagrange thatsächlich gefunden, und damit wäre die Frage allerdings theoretisch

gelöst gewesen. Bei den numerisclien Anwendungen jedoch fand er, dass die

') Auf diese Differentialgleichung wurde übrigens laereits T. Maykr geführt, dessen

»Tlieoria Lunae juxta systenia Newtonianani« 1767 in London erschien, aber so vollständig

unbekannt blieb, dass, wie pag. 122 erwähnt wurde, Lambert aus den MAYiJi'schen Mondtafeln

die Formeln ableitete; selbst in der grossen Bibliographie von HouzEAU und Lancastkr

geschieht derselben keine Erwähnung.

2) Miscell-Taurin, III. Bd. 1762— 63.

'^) PiERRic Simon Laplace, geb. 28. März 1749 zu Beauniont cn Auge im Departement

Calvados, beschäftigte sich frühzeitig mit Mathematik und wurde bald Professor an der Normal

-

schule in Paris und Mitglied der Academie der Wissenschaften daselbst. Er nahm auch lebhaftes

Interesse an der Politik, war selbst einmal unter Napoleons Consularregierung Minister des

Innern, scheint jedoch dessen monarchischer Regierung abgeneigt gewesen zu sein. 18 14 und

18x5 stand er auf Seite der Eourbonen. Seit 1825 kränklich, starb er am 5. Mai 1827.

*) Nouv. Mem. de Berlin für 1776. Dieser Beweis zeichnet sich durch besondere Eleganz

und Einfachheit aus.

5} Nouv. Mem. de Berlin 1783.
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daraus resultirenden Secularveranderungen in den mittleren Längen der beiden

grössten Planeten Jupiter und Saturn mit den Coefficienten H- 0"-0009 für den

ersten, und — 0"'0012 für den zweiten erscheinen, welche daher die von Halley
aus Beobachtungen abgeleiteten Veränderungen nicht zu erklären vermochten.

Lagrange setzt hinzu, dass, da durch die Wechselwirkung dieser beiden einander

nächsten und grössten Himmelskörper nur Gleichungen von so geringen, prak-

tisch verschwindenden Werthen entstehen, die numerischen Beträge für die

übrigen Himmelskörper jedenfalls noch viel kleiner sein werden, und nicht weiter

in Betracht zu ziehen sind. Laplace hatte jedoch diese Idee auf den Mond an-

gewendet, und er fand^), dass die Veränderlichkeit der Excentricität der Sonnen-

bahn die Ursache der beim Mond constatirten Secularacceleration sei; seine

Rechnungen ergaben ihm den Wevth 11"'135, wofür er später'-^) 10" substituirte.

Lagrange nahm hierauf seine Rechnungen nochmals auf und fand^} den

Werth 10"'4ß.

Nachdem Laplace um dieselbe Zeit (1787) die bis dahin für Secular-

änderungen gehaltenen Ungleichheiten in der Bewegung des Jupiter und

Saturn als eine periodische mit der Periode von 85ö Jahren erkannt hatte, welche

ihre Ursache in der bereits erwähnten Beziehung zwischen doi mittleren Bewe-

gungen der beiden Planeten (50 = 2 4) hat, schienen diese Fragen vorerst

gelöst. Es ist jedoch zu bemerken, dass hierbei eine Secularveränderung der

Excentricität der Erdbahn als Ursache auftritt, welche an und für sich die

Stabilität des Weltsystems in Frage stellen würde. Allein Lagrange und Laplace

hatten fast gleichzeitig gefunden, dass

m-]/ae^ + 711! -]/d e"^ + ///')/rt''V"2 4- . . . =r const

juya taug i^ H- tri '^a! fang V ^ H- in"ya"/a7igi"- -|- . . . = consi.

wenn w, ni , in" . . . . die Massen, a, a' , a" .... die grossen Halbaxen, (', e', c" . . . .

die Excentricitäten und /', i' , i" .... die Neigungen der Planetenbahnen bedeuten.

Hieraus folgt unmittelbar, dass, da alle Summanden positiv sind, keiner derselben

über alle Grenzen wachsen kann, und demzufolge die Excentricitäten und

Neigungen stets zwischen endlichen Grenzen eingeschlossen bleiben müssen und

daher immer nur um mittlere Werthe oscilliren können. Die sogenannten

secularen Veränderungen der E'.xcentricitäten sind demnach auch nur periodische

von ausserordentlich langer Dauer, und geben daher weiter nur Anlass zu

periodischen Aenderungen in den mittleren Längen, welche wegen ihrer langen

Perioden in historischen Zeiten als stets wachsend erkannt wurden. Beispielsweise

ist die Periode der vorher erwähnten, von Lagrange angegebenen kleinen secu-

laren Veränderungen der Längen des Jupiter und Saturn gleich 70414 Jahre, sodass

durch mehr als 35000 Jahre ein fortwährendes Wachsen der Excentricität, und

dann wieder durch dieselbe Zeit ein Abnehmen stattfindet. In den historischen

Zeiten von etwa 3000 Jahren kann daher diese Aenderung als eine seculare (mit

der Zeit proportional fortschreitende) erklärt werden*).

Die grossen Vortheile, welche die Bestimmung der Störungen in den Elementen

darbietet, ist aus dem Gesagten bereits klar; speciell bei den Untersuchungen

über die Stabilität des Weltsystems liefert sie äusserst werth volle Beiträge; vom

') Memoiren der Pariser Academie für 1786.

2) Mecanique Celeste III. Band.

*) Memoiren der Berliner Academie für 1792—93. Dureli die spateren Untersucliungen

von Adams und Delaunay wurde der Betrag derselben auf nahe die Hälfte vermindert.

"*) Lagrange nennt dieselben secular-periodisch.



140 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

analytischen Standpunkte ist noch hervorzuheben, dass man durch die Berechnung

selbst auf mittlere Elemente geführt wird, d. h. auf solche, von denen sich der

Himmelskörper zu beiden Seiten nur periodisch ziemlich gleichmässig entfernen

kanni), während die am Beginn der Rechnung zu Grunde gelegten osculirenden

Elemente diese Eigenschaft keineswegs zu besitzen brauchen. Hingegen hat

diese Methode der Störungsrechnung einen bedeutenden Nachtheil: die Störungen

fallen im Allgemeinen viel grösser aus, als bei der Berechnung der Störungen

in rechtwinkligen oder polaren Coordinaten. Betrachtet man eine geringfügige

Aenderung der Bewegungsrichtung, so wird durch dieselbe, da der Schnitt mit

der Ekliptik ziemlich weit wegfällt, die Veränderung in der Richtung der Knoten-

linie und Neigung ganz bedeutend werden können. Ebenso werden durch ganz

bedeutende Aenderungen in der Richtung der Apsiden, der grossen Axe und

Excentricität, die Aenderungen in dem Orte nur minimale werden. Aus dieser

Ursache hat Lagrange in seinen .1766 publicirten Untersuchungen über die

Bewegung der Jupitersatelliten die Methode von Clairaut für die Bestimmung

der Störungen des Ortes überdies aber an Stelle der Störungen von Knoten

und Neigung sofort die Störung senkrecht zur Bahnebene gewählt. Nimmt
man in einer festen, durch den Centralkörper gehenden Bahnebene ein

bewegliches Coordinatensystem so, dass die X- und F-Axe in einer gleich -

massigen Rotation begriffen sind, und die X-Axe stets mit dem mittleren Orte

des Himmelskörpers zusammenfällt, so wird der Unterschied zwischen der mittleren

und wahren Länge von der Ordnung der Mittelpunktsgleichung und der Störungen

sein; ebenso wird der Radiusvector sich von der mittleren Entfernung nur um
Grössen derselben Ordnung unterscheiden, und endlich wird der senkrechte

Abstand des Himmelskörpers von dieser Ebene (in der Richtung der Z-Axe)

auch von der Ordnung der Störungen sein. Man kann hiernach die rechtwinkligen

Coordinaten: Differenz des Radiusvectors von der mittleren Entfernung x, und

die beiden anderen dazu senkrechten Abstände y, z als Störungen ansehen.

Dieser (in wenig modificirter Form) zuerst 1766 von Lagrange für die Jupiter-

satelliten eingeschlagene Weg wurde später (1772) von Euler in seiner dritten

Mondtheorie benutzt, für welche die äusserst umfangreichen Rechnungen (wieder

nach der Methode der unbestimmten Coefficienten) von Krafft und Lexell

durchgeführt wurden.

Schon Lagrange hatte in seiner mehrerwähnten Arbeit über die Jupiter-

satelliten gefunden, dass die nicht unbedeutenden Unregelmässigkeiten in der

Bewegung derselben, deren Periode Wargentin in seinen Tafeln gleich 437'^

angenommen hatte, durch die merkwürdigen Beziehungen zwischen den mittleren

Bewegungen der drei inneren Satelliten bedingt wird. Seien dieselben [x^, [Xg» [J-s;

so ist sehr nahe fx^ = 2jx2; M-a
"^

^V-Ti ""^ noch viel genauer ([Xj — Sixg)

= ([Xg — 2[X3). Hieraus folgt nun, wenn M^, M^, M.^ die mittleren Längen der

drei Satelliten für eine gewisse Epoche, M^, M^, M.^ dieselben für eine beliebige

andere Epoche bedeuten,

M^ — 3J/, -h 2J/3 = J/jO _ 3 j/^o 4_ 2J/^o 4_ (,j,^
._

3,j,2 ^ 21x3) /

= yl/,0 — ^M§ + 2J/3O,

da der Coefficicnt von / äusserst nahe = ist. Lagrange findet für eine be-

stimmte Epoche diesen Werth nahe = 180° und nimmt daher an, dass derselbe

wenigstens für sehr lange Zeiträume 180° ist.

*) Nach tk-r H/VNSEN'sc'ien Bjstiin;nang sind mittlere f-Clementc solche, von welchen die

Al)weic liungen auf beiden Seilen ein Minimum betragen.
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Aus der Grösse der Störungen kann man auch auf die Masse des störenden

Körpers schliessen; es ist dies auch das einzige Mittel, die Massen derjenigen

Himmelskörper zu bestimmen, welche keine Monde haben. Lagrange bestimmt

auf diese Weise die Masse des zweiten Jupitermondes aus den beobachteten

Störungen, welche er in der Bewegung des ersten erzeugt, gleich 0'000024 2j.

und für den ersten und dritten als obere Grenze die Masse < O'OOOll 2j..

Laplace hatte 1784 diese Untersuchungen nochmals aufgenommen, und er

fand, dass die beiden angeführten Beziehungen zwischen den mittleren Bewegungen

und Längen genau und beständig erfüllt sein müssen, dass die Secular-

gleichungen der mittleren Bewegungen derart sind, dass die resultirenden

gestörten Längen sich diesem Gesetz fügen, und dass, wenn die Beobachtungen

eine Abweichung von diesem Ge^setz mit Sicherheit constatiren Hessen, damit

erwiesen wäre, dass mindestens einer der Satelliten sich um seine Axe in der-

selben Zeit dreht, in welcher er seinen Umlauf um Jupiter vollführt, ein Gesetz,

das dem für den Erdmond gültigen völlig analog ist.

Die erste Anregung zur Untersuchung über die Libration des Mondes rührt

von Euler her; 1750 hatte er in der Abhandlung »De perturbatione motus

planetarum ab eorum figura non sphaerica oriunda« den Einfluss einer An-

schwellung des Mondes gegen die Erde hin untersucht, wobei er dieselbe aber

durch zwei in der Richtung der Verbindungslinie Erde—Mond zu beiden Seiten

des Mondes anzubringende Massen ersetzt. Euler untersucht jedoch weniger die

Bewegung dieser beiden Massen gegen den Radiusvector des Mondes, als den

Einfluss, den diese Massen auf die Bewegung der Apsiden äussern mussten.

Seine Resultate waren aber keine befriedigenden, denn er fand, dass die P^nt-

fernung der beiden Körper 2^ Monddurchmesser sein müsste, um die ganze

Differenz der aus dem Attractionsgesetz und aus der Beobachtung gefolgerten

Bewegung der Apsiden i) zu erklären.

Den Gedanken einer Anschwellung des Mondes gegen die Erde hin und

einer daraus folgenden oscillatorischen Bewegung nahm 1763 Lagrange auf, und

gelangte schon in dieser Arbeit zu befriedigenden Resultaten. Würde die

Rotation des Mondes um seine Axe völlig gleichmässig stattfinden, so müsste

selbstverständlich die geringste Abweichung sich im Laufe der Zeiten summiren,

und man müsste schliesslich doch im Laufe der Jahrzehnte oder Jahrhunderte

die gesammte Oberfläche des Mondes kennen lernen. Nimmt man jedoch an,

dass der Mond nicht vollständig gleichmässig rotirt, was seinen Grund in einer

Anschwellung gegen die Erde hin haben kann, so wird die Anziehung der Erde

bewirken, dass dieser gegen die Erde zu verlängerte Mondkörper wie ein Pendel

Schwingungen um seine Ruhelage macht, als welche diejenige anzusehen ist,

wenn die grosse Axe der Aequatorellipse des Mondes genau gegen den Erd-

mittelpunkt gerichtet ist. Diese Schwankung nennt man die physische Libration

des Mondes im Gegensatz zu der früher beschriebenen optischen. In diesem

Falle würde, wenn nur ursprünglich die Rotationszeit und die Dauer eines Um-
laufes des Mondes um die Erde nicht allzu verschieden^) waren, die Gleich-

heit beider sich im Traufe der Zeiten herstellen. D'Aleimbert war in seinen

bald darauf erschienenen Untersuchungen über die Libration des Mondes zu

wesentlich denselben Resultaten gelangt, hingegen blieb hierbei noch der Umstand

') Nach den ältesten theoretischen Resultaten über diese Bewegung.

^) Unter gewissen sehr wahrscheinlichen Voraussetzungen kann auch diese beschränkende

Annahme fallen gelassen werden.



142 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

niclit erklärt, dass die Knoten des Mondäquators und der Mondbahn immer
zusammenfallen. Diese Frage hatte Lagrange erst in seiner zweiten Abhandlung

(1780) gelöst. Die hier erhaltenen Resultate müssen jedoch besonders hervor-

gehoben werden. I.agrange findet, dass das nahe Zusammenfallen der Knoten der

beiden Ebenen auf der Ekliptik nur stattfinden kann, wenn die Abplattung c der

gegen die Erde gerichteten Meridianellipse des Mondes zwischen den Grenzen

0'0000515 und 0-0000675 liegt, und wenn die Abplattung der darauf senkrecht

stehenden Meridianellipse noch kleiner ist (die grosse Axe der Aecjuatorellipse

des Mondes gegen die Erde zu gerichtet ist). • Ist aber ni die Mondmasse in

Theilen der Erdmasse und h der scheinbare Mondhalbmesser (1,5' 45"), so

findet Lagrange unter der Annahme, dass der Mond eine in allen Theilen

homogene Masse bildet

1

2 m
5 I^

demnach vi = 0-0000004808

sodass die Mondmasse zwischen den Grenzen 0007127 und 0-0009337 ein-

geschlossen wäre. Da aber die Mondmasse jedenfalls grösser als y^ ist, so wird

daraus gefolgert wer-

den können, dass der

Mond keine homo-
gene Masse sein

kann (wie ja auch

die Erde nicht homo-

gen ist, sondern gegen

das Innere zu immer

dichter wird.)

Die Untersuchun-

gen über die Präcession der Aequinoctien waren von d'Alembert 1747 zum

ersten Male^) vorgenommen worden. Bald darauf (1749) hatte auch Euler

dieselbe Frage behandelt. Da seine Darstellungsweise ziemlich elementar ist,

so soll dieselbe hier wiedergegeben werden. Seien a, b (Fig. 44) die Halbaxen

des Rotationsellipsoides, f, g die Coordinaten eines Punktes ausserhalb desselben

in einer bestimmten Meridianebene, h = \/ f^ + <?"^ die Entfernung des Punktes

F vom Mittelpunkt des Ellipsoides, so ist die Kraft, welche der Punkt P auf das

Ellipsoid ausübt, gegeben durch 2)

.(^2 _ ^2-)

(A. 44

)

Q = C
h^

Das Drehungsmoment dieser Kraft ist 7J/= Qf und die Kraft Q kann ersetzt

werden .durch eine Kralt K, welche an dem Endpunkte der Polaraxe bei B
angreift, wenn ihr Drehungsmoment gleich M ist, so also dass

Kb = AI^ Qf = C-
h^

ist. Dieses Moment würde eine Umstellung der Axe erstreben. Das Moment

verschwindet, wenn g oder /verschwinden, d. h. wenn jP in der Aequatorebene

oder in der Polara.xe liegen würde; es verschwindet auch für a = b, d. h. für

1) Recherches sur la prccession des cqiiinoxes.

'^) Die Formel folgt leicht aus der aligemeinen Formel des Ellipsoids, wenn man die

Anziehung der Kugel nlj/ieht, welche für die vorliegende Aufgabe belanglos ist; der Coefficient

bei EtiLKK muss jedoch etwas abgeändert werden.
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eine Kiigeli); berüidet sich im Innern ein Kern, dessen Dichte, wenn die Dichte

der oberen Schicht gleich 1 gesetzt wird, 1 + v ist, so kommt dies darauf

liinaus, in dem inneren Theil einen Körper von den Halbaxen a, ['j und der

Dichte V 7,u superponiren, und das Drehungsmoment wird

h-^ ^2^ + va2ß

Bezeichnet man den nur von der Forir. und Structur des Erdköipcrs ab-

hängigen zweiten Coefficienten mit E, so dass

ist und mit cp die Poldistanz von P, so wird

' CEM= -T^ sin cp cos
'f.

Dieses Moment würde eine Rotation um eine Axe CC erzeugen, die in C

senkrecht steht auf der Ebene £CF. Rotationen können so zusammengesetzt

werden, wie Translationsbewegungen, wenn man auf den instantanen Rotations-

axen die Drehungsgeschwindigkeiten aufträgt. Stellt also CC die Rotations-

geschwindigkeit um CC dar, CB diejenige um CB (die tägliche Rotation), so

ersieht man, dass die res'iltirende instantane Drehungsaxe CB' um einen kleinen

Winkel BCB' in einer zur Ebene ^CP senkrechten Ebene gedreht erscheint.

In Folge der continuirlich wirkenden Kraft Q beträgt die Drehung um CC
in der Zeit di: ^, M-d/'^, während in derselben Zeit die tägliche Rotation (um

die Axe CB)Ndt ist; daraus folgt:

, Mdfi M
^ ,

C- E .

BCB' = dio=^\ ~^jj =\^dt = \ -j^^-stn^cos^df

oder
E C

dw =: A sin cp cos cp df wenn /^ = ^ — .
—

ist. Sei nunmehr auf der Himmelskugel Fl der Pol der Ekliptik TS (Fig. 45);

P der Weltpol, S die Sonne, Z der Mond, so wird der Bogen EL der in

Fig. 44 mit cp bezeichnete Winkel

sein, und die Drehungsaxe wird in

Folge der Wirkung des Mondes E
in einer zu EE senkrechten Ebene

um ein Stück Ep = dio verschoben

sein. Up — UE=^ dz stellt die Ver-

änderung der Schiefe der Ekliptik

dar, und EYlp = dv ist die Ver-

schiebung des Colurs der Solstitien,

also gleich der Verschiebung der

sider'schen Länge des Frühlings-

punktes. Ist / die siderische Länge

und b die Breite des Mondes, so wird,

da der Parallelkreis durch P senkrecht steht auf \[p, wenn -^ Epq = a gesetzt

wird:

xT JC

(A. 45.)

^) Weshalb der von der Kugel abhängige Tlicil auch weggelassen werden kann. Bemerkt

mag werden, dass Euler an dieser Stelle ebenfalls die Anziehung nicht genau nach dem

NEWTON'schen Gravitationsgesetz, sondern mit einem Zusatzglied 1 -- — oj annimmt; dieses

Zusatzehed ist oben fortgelassen.
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dBi = diu COS Ppq = A^ sin cp cos 9 cos rid t

cos zdv^ = ^co sin Ppq = A^ sin 9 cos 9 sin a dt.

Es ist aber im Dreieck WPL: O/'Z = 90° 4- Ppq = 90° + a^) und

cos <p = cos £ 5^/;/ ^ + sin e ri?^ ^ sin l

sin ?p r(?i' (90° 4- a) = i'/;^ /' j'//z e — cos b cos e si7i l

sin 9 sin (90° + a) = — r<?.y ^ cos l,

folglich

//e, = — A^ (cos £ 5/« b H- j/« e ^c»^ b sin l) cos b cos Idt

dv^ = — A.^ {sin b + tang s cos b sin /) {sin b sin z — cos b cos s sin l) dt

in welchen Formeln noch die Breite des Mondes durch seine Länge und die

Elemente der Mondbahn (T^änge des Knotens ^ und Neigung /) zu ersetzen sind.

Es ist

E C,
tang b = tang i sin {l — ft) und A^^\-^ -p-.

Für die Wirkung der Sonne hat man zunächst i ^= zu setzen. Ist dann
/' die siderische Länge der Sonne und A^ der Coefficient, der an Stelle von

A^ gesetzt werden muss, so wird

dz^ = — ^2 sin £ sin V cos V dt

dv^ =^ -\- A^ sin £ sin'^ Vdt A.^ = \ ^ y-3-

.

Für die Integration wäre zu bemerken, dass in den Coefficienten von dt

bereits die Grösse £ auftritt; sieht man diese wegen der Kleinheit der Ver-

änderungen in erster Näherung als constant an, so kann durch Entwickelung

der Produkte der trigonometrischen Functionen in Summen die Integration

leicht ausgeführt werden. Für die Sonnenwirkung ^) wäre z. B.

dz^ = — \A,^sin z sin '21' dt

dv^ = H- ^A^sin t{\ — cos 2/') dt

und da, wenn auf die Ungleichheiten in der Sonnenbewegung nicht Rücksicht

genommen wird, /' = l' q + \i.<^t, wenn ^.5 die mittlere tägliche siderische Be-

wegung der Sonne ist, so wird

£., = H—;— A^ sin £ cos 2/'
^ 4|X2 2

1 , .
/" sin'irX^A,smz\t-^~^^2 = + 2

Der Ausdruck ^A.^sin e • t ist mit der Zeit anwachsend und giebt ein secu-

iares Glied, die Präcession, während die anderen Glieder wegen der Coefficienten

cos 2/', sin'21' periodische Aenderungen bedeuten, und als Nutation bezeichnet

werden. Ganz ähnlich würde sich der Ausdruck für die Wirkung des Mondes

darstellen lassen, wobei aber auf die Veränderlichkeit von Sh Rücksicht ge-

nommen werden muss. Da dann in den entwickelten Ausdrücken Glieder auf-

treten, welche cos Sh, sin Sh enthalten, und ft = fto+ ^^ '^^^> ^*^ werden in dem

Integral die Integrationsdivisoren w auftreten, und da w nur etwa den 250. Theil

von
[j-i

beträgt, so werden dies« Glieder etwa 250 Mal so gross werden; in der

Nutation wird demnach die 18jährige Bewegung der Mondknoten
C C

wieder erscheinen. Zu bemerken ist, dass -~-
: -r-|" = ^^^ das Verhältniss

der Mond- zur Sonnenwirkung darstellt, so dass A^ = A<^m gesetzt werden

könnte. Aus den beobachteten Werthen der Präcession und Nutation kann

1) \\PL + qPp = 180° weil WPq = LPp = 90° und Ppq + qPp = 90'

2) Die vollständige Darlegung s. M. d. H.
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auch m ermittelt werden. Euler nimmt jedoch für m den von Bernoulli aus

den Flutwirkungen erhaltenen VVerth 2|- an, und bestimmt dann aus den Beob-

achtungen den Werth von A^, aus welchem er zu dem Schlüsse geführt wird,

dass V nicht = sein kann, sondern positiv sein muss, d. h. dass die Erde

einen dichteren Kern haben muss^).

Kurze Zeit darauf waren Euler und Lagrange auf die schöne Eigenschaft

jedes, wie immer gearteten Massencomplexes geführt worden, dass es stets drei,

nur von der Massenanordnung, nicht aber von den äusseren Kräften, Bewegungen

u. s. w. abhängige, in dem Körper auf einander senkrechte Richtungen giebt,

von denen zwei die Axen des grössten und kleinsten Trägheitsmomentes sind.

Hierdurch war es möglich, die Frage der Präcession und Nutation wesentlich

schärfer zu formuliren 2), und 1768 erschien jene denkwürdige Abhandlung^):

»Investigatio accuratior phaenomenorum, quae in motu terrae diurno a viribus

coelestibus produci possunt«, in welcher bereits im Wesentlichen auch die secun-

dären Erscheinungen, welche durch die Verschiedenheit der Rotationsaxe und

der Hauptträgheitsaxe des grössten Moments (s. M. d. H.) entstehen, erklärt

werden. Würde der Bogen zwischen diesen beiden Axen einen messbaren Be-

trag erreichen, so müssten, selbst wenn keine äusseren Kräfte auf die Erde

wirken, die Lage des Aequators auf der Erde, die geographische Breite der

Orte, bedeutenderen Schwankungen unterliegen; doch ist nach Euler ein Unter-

schied in den beiden Richtungen nicht zu constatiren^). Endlich ist zu be-

merken, dass Euler hier aus der Vergleichung der theoretisch abgeleiteten

Ausdrücke mit den Beobachtungen zuerst auf eine sehr nahe richtige Mondmasse

(fV) geführt wurde.

Hiermit waren die Principien für die Untersuchung der Bewegungen der

Planeten und Satelliten gegeben, die weiteren Arbeiten waren Anwendungen

dieser Methoden. Clairaut berechnete 1743 die Störungen der Erdbahn durch

den Mond, durch Jupiter und Venus, Lalande 1750 die Störungen, welche

Mars durch Jupiter erfährt, und 1760 die Störungen der Venus durch die Erde.

Lagrange hatte, wie schon erwähnt, die secularen Störungen der Elemente

sämmtlicher Planeten ermittelt u. s. w. Nebstdem sind einige Arbeiten über

die strengen Lösungen specieller Fälle des Dreikörperprobleuis zu erwähnen;

in erster Linie die elegante, analytische Form, welche Lagrange 1772 durch

die Zurückführung auf die Bestimmung der Entfernungen und die Lage des

durch die drei betrachteten Körper gebildeten Dreieckes gab, sowie die in Folge

dieser Untersuchungen behandelten speciellen Fälle. Lagrange zeigte, dass das

Problem strenge gelöst werden kann, wenn das von den drei Körpern gebildete

Dreieck stets gleichseitig bleibt, oder wenn die drei Körper stets in einer

Geraden bleiben, in welchem Falle jedoch ihre Entfernungen in einem be-

stimmten, durch ihre Massen gegebenen Verhältnisse stehen^).

*) d'Alembert untersuchte 1754 die Präcession eines dreiaxigen h om o g e n e n Ellipsoides, be-

gnügte sich jedoch mit der analytischen Ableitung, ohne die numerischenSubstitutionen durchzuführen.

-) Wie Euler dies schon 1751 that.

3) Memoiren der Petersburger Academie.

*) Erst durch genauere Beobachtungen späterer Zeit wurde zunächst von C. A. F. Peters

festgestellt, dass die beiden Axen thatsächlich einen angebbaren, sehr kleinen Winkel ein-

schliessen, und erst in der jüngsten Zeit konnte constatirt werden, dass auch die Hauptträgheits-

axen selbst in der Erde Lageänderungen unterworfen sind, die, wenigstens zum Theil, unzweifel-

hafte Polhöhenschwankungen erklären (s. M. d. H.).

^) Der letzte Specialfall war bereits 1765 von Euler behandelt worden.

Valentinkr, Astronomie. L lO
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Eine für jeden Fall der Störungsrechnung durch Näherungen vorzunehmende

Arbeit ist die Entwickelung der störenden Kräfte. In dieser Richtung hatte

auch Lagrange insbesondere durch die Entwickelung der negativen Potenzen

der Entfernungen des störenden und gestörten Himmelskörpers in der bereits

erwähnten Abhandlung »Solution de differents probl^mes du calcul integrale«

Hervorragendes geleistet. Allein es zeigte sich, dass diese Entwickelungen einer

Modifikation bedürfen, wenn das Verhältniss der Halbaxen a : a^ der beiden

Himmelskörper nicht sehr von der Einheit verschieden ist, ein Fall der bei den

wechselseitigen Störungen der Venus und Erde auftritt. Zu diesem Zweck hatte

Clairaut 1754 die Entwickelung der störenden Kräfte nach Reihen von der Form
F{t) = A -^ B cos t -\- C cosit + . . .

angewendet. Euler hatte bereits 1748 aus der Form der Function F{f) die

ersten beiden Coefficienten unmittelbar und die übrigen auf indirektem Wege
angegeben, und d'Alembert hatte 1754 schon den allgemeinen Ausdruck der

Coefficienten 1)

S =: —
I
F{t) cos st dt

angegeben. Clairaut rechnete für n über den ganzen Umkreis vertheilte

Werthe der Veränderlichen, also für / = 0°, , 2 • .... die Werthe
n n

von F{t) aus ihren analytischen Ausdrücken. Sind die numerischen Resultate

Fq, i'j, F2, • so muss

Fq — A -{- B cos t(^ -h C cos 2/0 + • • •

F^=^ A -^ Bcos t^ + Ccos 2/1 H- . . .

sein und aus diesen zusammengehörigen Werthen von t^, Fq\ t^, F^ . . . kann

man ebenso viel Coefficienten A, B, C . . bestimmen, als Werthe Fq, F^ . . . .

bestimmt wurden. Hat man jedoch nicht die störenden Kräfte, sondern z. B.

nur Potenzen der Distanzen in solche Reihen entwickelt, so ist dann mit den

so erhaltenen Reihen weiter zu operiren^). Hat man in dem Ausdruck für einen

Störungswerth dx = F(t)dt den Coefficienten F(t) entwickelt, so wird dann

X = Const -\- At -\- B sint -\- \C sin'^t . . .

wo die Coefficienten A, B, C . . . bereits numerisch ermittelt sind.

Noch grösser werden die Schwierigkeiten bei der Bestimmung der Störungen

der Kometen. Da ihre Bahnen langgestreckte Ellipsen sind, so wird der Komet
eine Zeit lang näher der Sonne sein als der störende Planet (r < r') ^), dann

werden die Entfernungen r = r' und endlich r > r'. Der erste, welcher

Störungen eines Kometen berechnete, war wieder Clairaut. In seiner »Theorie

des mouvements des com^tes« beschränkt er sich darauf, die analytischen Ent-

wickelungen so weit als möglich zu führen, sieht sich aber dann genöthigt,

der angezeigten analytischen Schwierigkeiten wegen die Integration durch

mechanische Quadraturen 4) vorzunehmen; diese besteht darin, dass man die

•) Es sind dies, wie man sieht, die später als FouRiER'sche Reihen bezeichneten Ent-

wickelungen.

2) Diese Methode der »mechanischen« (im Gegensatz zur analytischen) Entwickelung der

störenden Kräfte wurde viel später mit grossem Vortheil von Hansen weiter ausgebildet.

3) s. pag. 129.

*) S. diesen Artikel: es ist bemerkenswerth, dass Clairaut bereits die höheren Differenzen

berücksichtigte.
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numerisch bestimmten störenden Kräfte Fq, F^ . . . direkt summirt. Bestimmt

man z, B. die störenden Kräfte in sehr engen Intervallen, als eine Reihe wenig

von einander verschiedener Werthe (z. B. für jeden Tag), so kann man durch

einfache Addition die summirten Werthe erhalten i). Man kann aber die

Rechnung wesentlich vereinfachen und abkürzen, wenn man bedenkt, dass, da

die Kräfte stetig veränderlich sind, man selbst aus einer Reihe von speciellen

Werthen, die auch weiter von einander abstehen (z. B. in Inrervallen von 40 Tagen)

aus dem Gange der Differenzen jederzeit die zwischenliegenden Werthe be-

rechnen könnte (wie ja oben ein analytischer Ausdruck in Form einer Reihe

erhalten wurde), dass man also auch, ohne dieselben zu berechnen, die Summe
erhalten kann. Man nennt diese Methode der Berechnung der Störungen »die

Methode der speciellen Störungen« im Gegensatze zur analytischen, welche man
»die Methode der allgemeinen oder absoluten Störungen« nennt.

Die Methode der speciellen Störungen bietet besondere Vortheile in den

Fällen, wo es sich noch nicht um die grösste Genauigkeit handelt, wenn also

z. B. noch nicht genügend sichere Elemente bekannt sind, oder wenn man
überhaupt nur einen Umlauf des Himmelskörpers zur Verfügung hat. Sie führt

viel rascher zum Ziel, und hat daher auch später, als es sich um die rasche

Berechnung der Störungen kleiner Planeten und Kometen handelte, an Be-

deutung gewonnen. Sie hat aber den Nachtlieil, dass bei einer grossen Anzahl

von Umläufen die Störungsrechnung immer in derselben Weise fortgeführt

werden muss, da man keinerlei Anhaltspunkte für die Erkenntniss des weiteren

Verlaufes der Störungswerthe aus den bereits erhaltenen findet. Clairaut hatte

auf diese Art die Störungen des HALLEv'schen Kometen von 75 Jahren Um-
laufszeit berechnet.

Lagrange hatte 1785 versucht, eine Methode für die Entvvickelung von

allgemeinen Störungen für Kometen zu geben, und dabei die Bahn in 2 Theile,

einen unteren, sonnennahen, und einen oberen, Sonnenfernen getheilt, wobei

nur ein besonderes Augenmerk beim Uebergang von dem einen Theile auf den

anderen zu wenden ist. Während er aber in seinen Untersuchungen über die

secularen und periodischen Störungen der Planeten die Zeit, also die mittlere

Anomalie als unabhängig Veränderliche wählt, nimmt er für die Kometen die

excentrische Anomalie als solche^). So empfehlenswerth die Methode sich

später in der Praxis gezeigt hat, so war ihre Anwendung für jene Zeiten jeden-

falls etwas verfrüht, auch hatte Lagrange keine praktische Anwendung von

seiner Methode gemacht.

Der einzige schon damals als periodisch wiederkehrend erkannte Komet
war der Komet von 1682 (der HALLEv'sche). Um seine Auffindung zu erleichtern

für den Fall, dass er unter ungünstigen Umständen nur sehr schlecht sichtbar

werden sollte, hatte es Clairaut unternommen, die Störungen durch Jupiter zu

berechnen; er fand aber bald, dass auch diejenigen durch Saturn nicht über-

gangen werden dürften.

') lieber die in diesem Falle zu berücksichtigende Wahl der Einheiten u. s. w. s. M. d. H.

^) Ein später ebenfalls von Hansen gewählter Vorgang; die Reihen werden hierdurch

convergenter, da der grösste Coefficient in der Entwickelung von v — E nur die Hälfte des

Coefficienten in der Entwickelung von v — M ist. Die Theilung nach der wahren Anomalie

wird weniger gut wegen der allzu ungleichmässigen Bewegung des Kometen im Perihel und

Aphel. Bei gleicher Theilung der wahren Anomalie des Kometen würden die Zwischenzeiten

und folglich die Bewegungen des störenden Körpers viel zu ungleichmässig.
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Die sehr mühsamen Rechnungen nach der bereits erwähnten Methode der

speciellen Störungen führte er gemeinschaftlich mit der als astronomische

Rechnerin bekannten Mad. Lepaute durch und war so glücklich die Arbeit noch

vor dem Periheldurchgang zu vollenden (sie wurde am 14. November 1758 der

Pariser Academie übergeben); dieser fiel danach auf den 13. April 1759, eine

Vorausbestimmung, die sich bis auf den geringfügigen Betrag von einem Monat

als richtig erwies.

Für die Kometenastronomie war aber die Verbesserung der Methode zur

Bestimmung der Bahnen viel wichtiger, denn die NEWTON'sche Methode war

ziemlich weitläufig, und gab, wie nicht anders zu

erwarten, nur genäherte, sehr verbesserungsbedürf-

tige Resultate.

Die Berechnung eines Kometenortes in der

Parabel ist selbstverständlich anders, als in der

Ellipse. Bekanntlich gilt für die Parabel (Fig. 46)

area FASQ= ^xy, und da area JRQS= ^{x— ^p)y
ist, so wird die vom Radiusvector überstrichene, der

Zeit proportionale Fläche

iypk^=^xy ^(x — \p)y = \xy 4- \py,

y
(A. 46.)

und da ^ = ^r— ist, so wird
2/>

\ipkt = -^y''^\py oder
^ 3 3^3

Da aber

ist, so wird

y = r sm V = p sin V

2 cos"^ \v
= p tan ö̂-ii

—^ = tang\v + \tang^\v.

Ist / = 1, so ist die Zeit, welche der Komet braucht, um die wahre Ano-

malie 90° zurückzulegen, lOO'^ 14^' 46'« 12^-6; Lalande nennt daher diesen Kometen

den Kometen von 109 Tagen. Für einen Kometen, dessen Elemente bekannt

sind, hat man zur gegebenen Periheldistanz q = \p, für eine vorgelegte Zeit /

den Ausdruck —5- = -5—= = M zu berechnen, und dann giebt die Auflösung

p\ ^|-|/2

der Gleichung dritten Grades M= tg\v ^ \tg^\v den Werth von v. Um
diese Auflösung zu umgehen, gab Halley eine Tafel, welche mit dem Argumente

M sofort den Werth von v zu entnehmen gestattet. Im VII. Bde. der Miscell.

Berol. (1743) giebt Euler bereits eine Methode, um für sehr langgestreckte

Ellipsen die wahre Anomalie aus der Zeit zu finden, indem die Bahn zuerst als

Parabel angesehen wird, und die aus dieser Annahme gefolgerte wahre Anomalie

wegen der Abweichung von der Parabel corrigirt wird^}. Auch leitet Euler an

dieser Stelle die Gleichung ab

^kt = {r^ H- ^2 + ^)^ — (^1 + ''2 — ^)^'

wenn r^, r^ zwei Radienvectoren, s die zwischen den Kometenorten enthaltene

Sehne, und / die Zwischenzeit ist. Eine Anwendung dieser Formel für die Bahn-

bestimmung macht Euler nicht; die Bahn des Kometen von 1742 wird noch in

ähnlicher Weise wie bei Newton bestimmt, wobei jedoch eine bedeutende Ver-

') Näheres hierüber s. unter Bahnbestimmung.
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einfachung durch den Umstand entsteht, dass aus einer Reihe von Beobachtungen

ein Kometenort interpohrt werden kann, der einer Conjunction mit der Sonne

entspricht 1). Um aber aus der ersten genäherten eine definitive Bahn abzuleiten,

wendet Euler die folgende Methode an. Es werden nebst der parabolischen

Hypothese noch 5 andere Hypothesen gemacht, in denen je eines der Elemente

um einen massigen Betrag geändert wird, mit jedem dieser Elementensysteme

werden für alle Beobachtungszeiten die Kometenorte berechnet. Sei unter der

Annahme der parabolischen Hypothese (erste genäherte Elemente) irgend eine

berechnete Länge X, eine Breite ß; wird eins der Elemente E um den Betrag

Ai? (z. B. 10') geändert, so möge die Rechnung die Werthe Xj, ßj ergeben,

dann sind ^

.

,
^

. ^— die zur Aenderung von 1' gehörigen Aenderungen

der Länge bezw. Breite; eine Aenderung e dieses Elements wird daher in der

X, — X ßi — ß ,

Länge und Breite die Aenderungen — . „ e ;
— . ^ e hervorbrmgen"').

Aus den 5 verschiedenen Annahmen I^JS^, ^E,^ . . . wird man daher

Correctionen

A^i 1' ^E.;,
^2 ' • • ^^^ ^1) ^ß^ ^2 • •

•

für jede Beobachtung erhalten, und es sind die Correctionen e^, e^ . . . e,^ so

zu bestimmen, dass die Summe dieser Correctionen zu dem aus der paraboli-

schen Hypothese folgenden Werthe X hinzugefügt, den beobachteten Werth X^

ergiebt; daraus folgen die Gleichungen:

Xj X X2 X Xg— X

"Ke; '1 + ~ke^ ^2 + • • • + x£7 ^5 = ^0 - >^

ßl-ß. ,
ß2-ß

Xe7 "^ "^ A^2 ''
"^ "^ ^^5 "' ~ '^^ ^'

EuLER wählt 4 Beobachtungen, von denen 2 Breiten weggelassen werden,

aus den übrigen 6 Gleichungen werden die e bestimmt, dann werden E -\r e die

richtigen Elemente sein.

Der erste, welcher das Problem der Bahnbestimmung auf direktem Wege

zu lösen versuchte, war Lambert^); sein 1761 erschienenes Werk »Insigniores

orbitae cometarum proprietates« bedeutet aus zwei Gründen einen wesentlichen

Fortschritt: 1) Er erweiterte den EuLER'schen Satz auf beliebige Kegelschnitte;

ist ^; = Tj + ^2 -4- ^; C = ^1 + ''2 — -^ ^° ysi'ycd^

T= -^ (.1- et) + -^j= (.*- C4) + -7^7^ (^^- C^) + • • >

3>/2 10«y2 56«V2

1) In dem 1744 erschienenen Werke »Theoria motuum planetarum et cometarum« wird

dieselbe Methode, aber ohne diese Vereinfachung durchgeführt; auch hier wird von der Beziehung

zwischen der Sehne und Zwischenzeit keine Anwendung gemacht.

2) Die Coefficienten sind, wie man sieht, die numerischen Dififerentialquotienten der Länge

und Breite nach den Elementen. Diese Methode der Bestimmung der wahren Bahn ist noch

jetzt fih- definitive Bahnbestimmungen die gebräuchlichste, nur werden die Differentialquotienten

nicht numerisch, sondern analytisch entwickelt.

3) JoH. Heinrich Lambert, geb. 26. Aug. 1728 zu Mühlhausen im Oberelsass, ursprüng-

von seinem Vater zum Schneiderhandwerk bestimmt, wurde er jedoch bald Buchhalter in einem

Eisenwerke, später Hauslehrer bei dem Präsidenten Saus in Chur. Nur in seinen Mussestunden

beschäftigte er sich mit wissenschaftlichen Arbeiten, in Folge deren er jedoch 1764 Oberbaurath

und Mitglied der Akademie in Berlin wurde, wo er am 25. Sept. 1777 starb.
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woraus der EuLER'sche Satz für ü; = oo hervorgeht. 2) Er leitet eine Gleichung

ab, welche unmittelbar die Entfernung E^K^ (Fig. 41) finden lässt. Obzwar auch

Lambert an der NEWTON'schen Annahme festhält, dass der Radiusvector des

zweiten Ortes die Sehne zwischen dem ersten und dritten im Verhältniss der

Zwischenzeiten theilt, wird diese Gleichung vom 6. Grade, giebt also mehr eine

theoretische als praktisch brauchbare Lösung i). Insolange aber in der ersten

Bahnbestimmung die NEwroN'sche Annahme festgehalten wurde, war es notwendig,

die erhaltenen Resultate sofort zu verbessern^). Lambert verwendet nun den

EuLER'schen Satz, um Correctionen der geocentrisclien Distanzen zu suchen, eine

Methode, die der jetzt gebräuchlichen der »Variation der Distanzen« als Grund-

lage dient. Bringt man an die geocentrischen Distanzen pj, pg» Ps kleine

Correctionen ^p^, d^^, äp^ an, wobei nur vorausgesetzt wird, dass die Elemente

bereits so nahe richtig sind, dass man nur die ersten Potenzen dieser Correctionen

zu berücksichtigen braucht (differentielle Aenderungen), so wird man

dr-i = a^äpi', dr^ = a^dp^\ ds = b^dp^ + <^2^P2

und aus der EuLER'schen Gleichung

Qkdi = K^i + ^2 + s)k{dr^ + dr^ + ds) — ^{r^ + r^ — s)^(dr^ + dr.^ — ds)

= K^dp^ + K^dp^

erhalten. Mit den ersten genäherten Elementen wird sich aus der EuLER'schen

Gleichung eine Zwischenzeit /^ ergeben, welche von der beobachteten t^ ver-

schieden ist, und die Correctionen ^p^, dt^^ müssen so bestimmt werden, dass

die an die berechnete Zeit ty anzubringende Correction dt die beobachtete

Zeit t^ giebt, so also, dass dt =^ t^ — t^ ist. Aus zwei Beobachtungen folgt

daher:
^k{tQ — /,) = K^dp^ + Kc^d^c^.

Drei Orte geben drei Gleichungen, aus denen sich d^^, d^^, d^^ bestimmen

lassen. Einfacher würde es allerdings scheinen, die Correctionen der heliocen-

trischen Distanzen zu suchen; da aber solche Aenderungen die durch die Beob-

achtungen gegebenen Visuren verändern würden, oder aber nebst den heliocen-

trischen Distanzen auch die Richtungen derselben, d. h. die heliocentrischen

Längen zu ändern wären, damit die durch die Endpunkte derselben bestimmten

Kometenorte in den geocentrischen Visuren liegen, so würden bedeutende Com-

') Dieselbe wird wiedergegeben im III. Bande der »Beiträge zum Gebrauche der Mathe-

matik und deren Anwendung, 1772«.

2) Noch elementarer erscheint die Methode, welche Lacaille in seinen »Legons elemen-

taires d'Astronomie« niittheilt. Es werden für zwei Kometenorte die geocentrischen Distanzen an-

genommen, hieraus die heliocentrischen Distanzen bestimmt, aus diesen die sämmtlichen Ele-

mente abgeleitet und daraus die Zwischenzeit berechnet; nun wird die eine Distanz so lange

variirt, bis die Zwischenzeit mit der beobachteten übereinstimmt. Mit diesen letzten Elementen

wird für die Zeit einer dritten Beobachtung der geocentrische Ort berechnet und mit der Beob-

achtung verglichen. Dann müssen für die b eiden angenommenen geocentrischen Distanzen

wieder solange verschiedene Annahmen gemacht werden, bis der berechnete dritte Ort mit dem
beobachteten übereinstimmt. Jedenfalls bedeutet diese rein empirische Methode selbst gegen-

über der NEWTON'schen noch einen Rückschritt. Dieselbe elementare Methode verwendet auch

Lalande in seiner ^^ Astronomie«. Um jedoch die Versuche zu erleichtern, construirte er 10

Parabeln mit verschiedenen Periheldistanzen, theilte dieselben in Tage, d. h. notirte zu ver-

schiedenen wahren Anomalien die zugehörigen Zeiten, und legte diese Schablonen in gegebenen

Fällen so swischen die Visuren, dass die von den letzteren ausgeschnittenen Zwischenzeiten den

beobachteten entsprachen. Hierdurch ergaben sich auf leichte Weise rohe Näherungen, die der

weiteren Rechnung zu Grunde gelegt werden konnten.
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plikationen eintreten. Die geocentrischen Distanzen sind eben deshalb die ein-

fachsten zu bestimmenden Elemente, weil nur ihre Längen zu bestimmen sind,

da ihre Richtungen durch die Beobachtungen als fest gegeben zu betrachten sind.

In den ersten Annahmen für die geocentrischen Distanzen wird man aber

bei den Versuchen oft sehr weit von der Wahrheit abweichen können; zwar

giebt der Glanz, die Geschwindigkeit der Bewegung eine gewisse Directive, die

aber dennoch zu weit von der Wahrheit entfernten Resultaten führen kann.

Lambert hatte nun in den neuen Memoiren der Berliner Akademie für 177 1 das

als »LAMBERx'scher Satz« bekannte Theorem aufgestellt: »wenn die scheinbare

Bahn des Kometen vom grössten Kreise so abweicht, dass die zwischenliegenden

Punkte dem Orte der Sonne am Himmel genähert (zur Sonne convex) erscheinen,

so wird die Entfernung des Kometen von der Sonne grösser als diejenige der

Erde von der Sonne sein; wendet aber die scheinbare Bahn ihre concave Seite

der Sonne zu, so wird der Komet der Sonne näher sein als die Erde.«*) Seien,

um dieses zu beweisen A, B,

C (Fig. 47) drei Orte der Erde

in ihrer Bahn, M, Q, N die

Orte des Kometen zu den-

selben Zeiten, so repräsentiren

Bb, Qq die Fallräume der

beiden Himmelskörper gegen

die Sonne in gleichen Zeiten,

verhalten sich daher wie um-

gekehrt die Quadrate der

Entfernungen; d. h. es ist

Bb'.Qq = SQ^'.SB\ (A.47.)

da aber die Bewegung in der

Sehne gleichförmig angenommen werden kann, so wird

Ab'.bC^ Mq'.qN.

Nimmt man an, dass sich die Erde und der Komet in gerader Linie bewegen, so

wird die scheinbare Bahn des Kometen ein grösster Kreis sein, welcher aus den

Richtungen AM, CN bestimmt werden kann. Ist nun der Komet weiter als die

Erde von der Sonne, so ist Bb > Qq und die Neigung des Strahles BQ gegen

Bh grösser als gegen die Richtung Qq (da QS > BS, so ist < QBS >
<^BQS), demnach müssen sich die Strahlen BQ und bq in einem Punkte R
schneiden, der in der Richtung der Visuren von der Erde zum Kometen liegt,

woraus sofort folgt, dass «^ RBS < -< BbS ist, d. h. die scheinbare Elongation

des Kometen von der Sonne ist kleiner, als im grössten Kreise: der Komet er-

scheint der Sonne genähert, die scheinbare Kometenbahn wendet der Sonne
ihre convexe Seite zu. Ganz ähnlich folgt der zweite Theil des Satzes.

Die ziemlich umfassenden Arbeiten von Boscowich über die Bahnbestimmung

der Kometen, welche im III. Bd. seiner Opuscula gesammelt sind, sind weniger

wegen ihrer praktischen Resultate bemerkenswerth, als weil sie manche interessante

Streiflichter auf die theoretischen Schwierigkeiten werfen. Boscowich nimmt
z. B. als Vereinfachung an, dass der Komet sich mit einer mittleren Geschwindig-

keit gleichförmig durch die Sehne bewegt, und dass die Länge der durch-

laufenen Sehne zur Länge der von der Erde durchlaufenen Sehne (also die zu-

gehörigen mittleren Geschwindigkeiten) sich verhalten wie verkehrt die Quadrate

der Entfernungen von der Sonne. Unter dieser nur für unendlich kleine Strecken

giltigen Annahme ergiebt sich eine Gleichung G. Grades, wenn die der Mitte

') Vergl. hierfür auch H. Bruns, A. N. Nr. 2824 .
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der Zeit zugehörige curtirte Distanz als Unbekannte gewählt wird. Die Gleichung

erniedrigt sich auf den dritten Grad, wenn der Komet einmal in der Conjunction

oder Opposition mit der Sonne beobachtet wurde.

Den nächsten wichtigen Schritt zur Lösung des Problems that Lagrange i).

Es sind hauptsächlich zwei Punkte, durch welche sich seine Lösung auszeichnet:

Er berücksichtigt die zweiten Potenzen der Zwischenzeiten und bringt die Ver-

besserungen noch vor der Berechnung der Elemente an. Der Gang seiner Ent-

wickelungen ist im Wesentlichen der noch jetzt übliche: Die räumhchen Coor-

dinaten x, y, z werden durch 2 neue Veränderliche /, // in der Form aus-

gedrückt :

X =^ at -\- bu; y = et ^ du; z =ft -f- gji

wodurch die Bedingung der Ebene erfüllt werden muss. Sind /', u'\ /", ?/";

/'", m'" die Werthe der neuen Veränderlichen für die drei Kometenbeobachtungen,

so sind:

L = i"u^ —fu^'\ M=f"2t' — fu"'- N == r u" — t^'
u'"

die Dreiecksflächen. Da aber nach dem TAVLOR'schen Satz:

///" Ft" du!' Fu"^~ dT 2r"3
^ dT ^r"^

dt" Ft" du" Fu"
^ -~^^dT^ 2r"3

^ ^ ^ dT ^ 2r"a^
ist, so folgt

wobei x' die Zwischenzeit zwischen der zweiten und dritten, t" zwischen der

ersten und dritten, t'" zwischen der ersten und zweiten Beobachtung (multipUcirt

mit der Constante k) und r" der Radiusvector der zweiten Beobachtung ist.

Hierbei sind also die zweiten Potenzen der Zwischenzeiten nur unvollständig be-

.rücksichtigt, in L und N fehlen die Glieder zweiter Ordnung, die in M a.u[-

treten^), was davon herrührt, dass in den Entwickelungen von /', /'", u', u"' die

dritten Potenzen von t weggelassen wurden.

Lagrange leitet hieraus eine Gleichung 8. Grades ab, deren constantes

Glied ist, so dass p" = eine Lösung ist^). Schliesst man diese aus, so folgt

eine Gleichung 7. Grades; da diese nur durch Versuche gelöst werden könnte,

so wird sie nicht weiter berücksichtigt, sondern der einfache Weg der direkten

Näherungen betreten. Es werden zunächst nur die ersten Potenzen der Zwischen-

zeiten berücksichtigt, d. h. die Rechnung mit der NEwxoN'schen Annahme be-

gonnen, damit ergeben sich geocentrische und heliocentrische Distanzen des

Kometen, mit diesen genäherten Wei then können dann die Glieder zweiter Ordnung

der Zwischenzeiten berücksichtigt werden und man erhält Werthe der geocen-

trischen Distanzen, welche bis einschliesslich dritter Ordnung der Zwischenzeiten

richtig sind, mit denen dann die Elemente berechnet werden 4).

Den Fehler, welcher aus der Vernachlässigung der Glieder dritter Ordnung

in Z und M entsteht, verbesserte Lagrange in seiner zweiten Abhandlung^).

>) Nouveaux Memoires de Berlin für 1778-

') Die Zusatzglieder in L und N entstehen eben aus den vernachlässigten Gliedern dritter

Ordnung.

3) Diese entspricht der Erdbahn, welche allen Bedingungen der Aufgabe ebenfalls genügt.

*) Selbstverständlich sind nicht die Potenzen der in Tagen ausgedrückten Zwischenzeit zu

verstehen, es ist in der hierzu verwendeten Einheit l Tag = 0'0172.

^) Nouveaux memoirs de Berlin. 1783.
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Er entwickelt hier die Coordinaten des ersten und dritten Ortes nach der

TAYLOR'schen Reihe bis inclusive zu der 4. Ordnung der Zwischenzeiten und er-

dr
hält schliesslich mit Vernachlässigung der von ^ abhängigen Gheder 4. Ordnung

für die drei geocentrischen Distanzen:

P = "7 ^3"Y P — — / r"3 \ P —

wobei

iV;- = A/^'t'3 — A/'i?"x"3 + A/"ie"'T"'3

ist, und A/, A/', A/", 8 aus den Beobachtungen gegebene Grössen sind: A sind

die auf der Kugel eingeschlossenen Flächen zwischen je einem Sonnenorte und

zwei Kometenorten, und 6 die Fläche zwischen den drei Kometenorten. Ver-

nachlässigt man in erster Näherung die von den dritten Potenzen der Zwischen-

zeiten abhängigen Glieder (womit r" fortfällt), so erhält man einen genäherten

Werth für p" und r" , womit dann die Glieder dritter Ordnung berechnet

werden können i).

Für die praktische Anwendung bieten diese Gleichungen jedoch besondere

Schwierigkeiten, indem ja S in Folge der relativ schwachen Krümmung der

scheinbaren Kometenbahn eine sehr kleine Grösse ist, und daher auch natur-

gemäss die M und N äusserst klein werden müssen, sodass die Ausdrücke für

die geocentrischen Distanzen sich der Form — nähern^). Aus diesem Grunde

scheint Lagrange später (in seiner Mecanique analytique) wieder auf die Be-

stimmung durch eine Gleichung höheren Grades zurückgegangen zu sein. Die

angegebene Schwierigkeit wurde erst gehoben, als Du SifijouR (1779) das Ver-

hältniss zweier geocentrischer Distanzen in die EuLER'sche Gleichung einführte-

Sei für irgend einen Kometenort (Fig. 41) R der Radiusvector der Erde, r der

des Kometen, p die geocentrische Distanz des Kometen, und E der Winkel

zwischen R und p; E wird aus den geocentrischen Längen und Breiten des

Kometen und der Sonne berechnet, und als bekannt angesehen. Dann ist

r2 = i?2 _|_ p2 _ 2i?p cos E.

Diese Gleichung, für den zweiten Kometenort aufgestellt, wurde von Bos-

cowicH und Lagrange verwendet, um mit dem aus mechanischen Principien ge-

folgerten Werth von p" verbunden, die Gleichungen zur Bestimmung von p" und

r'^ zu geben. Es ist aber für einen andern Kometenort:

r'2 = R"i H_ p'2 _ 2i?'p' cos E.

Ebenso kann man die Sehne s durch p, p' und die beobachteten geocentri-

schen Längen und Breiten ausdrücken^), und es wird:

^2 = ^p2 + ^'p'2 4_ ^pp' + Cp + C7'p' -t- D,

wobei die Coefficienten A, Ä . . . . D' bekannte Grössen sind. Du SijouR be-

') Lagrange leitet hier wieder eine Gleichung 7. Grades ab , die aber für die praktische

Anwendung nicht weiter in Betracht kommt.

2) Wenn die scheinbare Bahn des Kometen fast kreisförmig ist, so wird diese Schwierig-

keit überhaupt nicht zu beheben, und man muss dann seine Zuflucht zu Bahnbestimmungen aus

4 Orten nehmen.

3) Am einfachsten durch Einführung der rechtwinkligen Coordinaten.
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Stimmt nun das Verhältniss — = M und setzt dieses in die drei Gleichuneen
P

ein, dann wird:
^2 = p2 _j_ ^ p _|_ ^

Macht man daher für p eine Annahme, so erhält man daraus sofort r, r', s.

Diese Werthe werden in die EuLER'sche Gleichung substituirt und die sich durch

die Rechnung ergebende Zwischenzeit x mit der beobachteten Xq verglichen, p

muss so lange variirt werden, bis x = x^ wird, dann ist p sofort der wahre Werth,

mit welchem sich die wahren Werthe von r, r' und dem Zwischenwinkel ergeben,

ohne dass man nöthig hätte, zuvor die Bestimmung von genäherten Elementen

vorzunehmen, da sich sofort aus dem Endwerthe von p die wahren Elemente finden.

Eine Schwierigkeit liegt aber noch in der Bestimmung von M. Dieser Werth ist

N
proportional dem Verhältnisse der Dreiecksflächen y-i). Du SjfejouR benutzt die

von Lagrange in der ersten Abhandlung (1778) erhaltenen Formeln, und setzt

demnach ^= 4 , so dassZ X

wird, wo G nur von den beobachteten Längen und Breiten abhängt'^), und

hält diesen Ausdruck für strenge bis inklusive Grössen von der vierten Ordnung

der Zwischenzeiten. Natürlich wird bei weiter von einander entfernten Beob-

achtungen ein bedeutender Fehler entstehen können, was Du SfijouR in prakti-

schen Fällen nicht entgangen zu sein scheint; denn für weiter von einander

entfernte Beobachtungen schlägt er intermediäre Beobachtungen vor, und er

bestimmt
j/=P-' = Pl.P2.P3 P^

P P Pi P2 '
" ' '

P«'

P

1

Pq P ^
wobei die Verhältnisse m^ = — , ^//g = ^-^

, ^/Zg = • • • • genügend sicher er-

P Pi P2

mittelt werden können, und dann wird M= tn^ m^ m^ . . .

Auch Olbers hat in seiner 1797 erschienenen »Abhandlung über die

leichteste und bequemste Methode die Bahn eines Kometen zu bestimmen«,

in erster Linie denselben Ausdruck für M, ersetzt für die zweite genauere Bahn-

bestimmung jedoch die Verhältnisse der Dreiecksflächen durch ^)

und nimmt die Bestimmung von p ebenfalls aus den Gleichungen (x) durch

Substitution derselben in die EuLER'sche Gleichung vor^).

') s. Bahnbestimmung.

2) s. Bahnbestimmung.

3) Die Einführung der höheren Potenzen der Zwischenzeiten in dem Ausdruck für N:L
rührt erst von Gauss her. Heinrich Wilhelm Olbep.s, geb. am 11. Okt. 1758 zu Arbergen,

praktischer Arzt in Bremen, beschäftigte sich in seinen Mussestunden viel mit Astronomie,

starb am 2. März 1840.

*) Die Abkürzung des Verfahrens durch Substitution der analytischen Ausdrücke von r, r', s

in die EuLER'sche Gleichung rührt ebenfalls von Gauss her. S. Ges.-Werke, Bd. VI, pag. 29.
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Die Formel für M folgt aus der Elimination einer Distanz aus den

Gleichungen für die Ebene. Allgemein entsteht hieraus eine Gleichung p' =
m + J/p. Dass ;;/ verschwindet, hat seinen Grund darin, dass auch für die Erd-

bahn die Verhältnisse der Dreiecksflächen durch die Verhältnisse der Zwischen-

zeiten ersetzt werden können. Auf diesen Umstand hat schon Olbers hin-

gewiesen, Encke hat ihn i) näher auseinandergesetzt, aber es ist hieraus unmittel-

bar klar, dass auch die Du SEjouR'sche Methode ihn bereits berücksichtigt. Die

beiden Methoden sind daher dem Wesen nach völlig identisch, und man muss

sie folgerichtig die Du S£;jouR-OLBERs'sche nennen.

WesentHch verschieden ist die Methode von Laplace 2); sie ist in Kürze

die Folgende. Seien x, y, z, r die heliocentrischen rechtwinkligen Coordinaten

und Radiusvector des Kometen, x^,y^, R heliocentrische Coordinaten und Radius-

vector der Erde, \ ß, p geocentrische Länge, Breite und Distanz des Kometen,

so wird
^ = p cos k cos p

7] = p sin X cos ß

^ = p sin ß

X ^= x.^-{- <^ cosXcos^ \

y —y^ -\- t^sinXcos^S (1)

2 = p sin ß I

x^y y^ müssen aber den Differentialgleichungen

d^x. kx^

dß R^

d^yi
,

ky^

Die
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auf, welche aus einer grossen Anzahl von Beobachtungen empirisch bestimmt

werden. Allgemein lässt sich schreiben

P = Po + ^ ^^ ~ ^0) + ^^2 (^ - ^0)' + • • •

Wählt man eine Beobachtung X^, ß^, die zu einer ungefähr der Mitte aller

Beobachtungen entsprechenden Zeit /^ gehört, und setzt in diese Gleichungen,

die zu den anderen Beobachtungszeiten /, /', /"
. . . gehörenden beobachteten

X, ß, X', ß', X", ß" ein, so kann man daraus die Werthe der Differential-

^X d^ d^l ^2ß
_

quotienten ^, -j- , -f^ , -jr^ bestimmen^). Die Genauigkeit der Bahn-

bestimmung hängt von der Güte der erhaltenen Werthe dieser letzteren ab, die

um so besser werden, je besser und zahlreicher die verwendeten Beobachtungen

do
sind *). Ist p ermittelt, so kann auch -77 berechnet werden und damit x^ y, z,

dx dy dz
-77 , -y-; , -7: , d. h. man kennt dann die Coordinaten und Geschwindigkeits-

componenten (Geschwindigkeit und Richtung der Bewegung) des Himmels-

körpers und kann danach die Bahn bestimmen (s. pag. 134).

Die Methode ist unabhängig von der Form der Bahn ^), und kann auch für ellip-

tische Bahnen verwendet werden. Zunächst hatte Laplace wohl auch nur an die

Berechnung von parabolischen Kometenbahnen gedacht Am 13. März 1781 hatte

F. W. Herschel^) ein wandelndes Gestirn 6. Grösse entdeckt, für welches zu-

nächst als Komet eine parabolische Bahn berechnet wurde ^). Die Abweichungen

waren aber bald so gross, dass man diese Bahn verlassen musste, und in

der That fand man dann sofort, dass sich die Beobachtungen recht gut durch eine

kreisförmige Bahn darstellen Hessen. Die Methode, diese kreisförmige Bahn

zu erhalten, war die folgende. Der Halbmesser a des Kreises wird willkürlich

angenommen, damit sind dann die in zwei geocentrischen Visuren gelegenen

heliocentrischen Oerter sofort bekannt, demnach auch der von dem Gestirn

zurückgelegte heliocentrische Winkel w. Durch das dritte KEPLER'sche Gesetz

') Die höheren Differentialquotienten werden nicht benöthigt.

^) Die Methode wurde später von Cauchy (Comptes rendus für 1846) wieder aufgenommen,

welcher für die Bestimmung von p eine lineare Gleichung ableitet, wenn mindestens 4 Beob-

rt'3 X ö'3
ß

achtungen gegeben sind, wobei auch die dritten Differentialquotienten ——r ,
——- gebraucht werden.

dt^ dt *

^) Für die Parabel tritt noch eine Bedingung hinzu, welche an Stelle der Gleichung

7. Grades eine Gleichung 6. Grades ergiebt.

*) Friedr. Wilh. Herschel, geb. am 15. Nov. 1738 zu Hannover, ging 1757 nach

England, war ursprünglich Musiker, benutzte seine freien Stunden zum Studium der Mathematik

und Schleifen von Spiegeln für Fernröhre; er construirte 7-, 10- bis 20füssige Spiegel, und als

er mit einem selbstgefertigten Instrumente den Uranus entdeckt hatte, wurde er von Gec>rg III.

zu seinem Astronomen ernannt. Besonders aber durch eine reiche Heirath war er in den

Stand gesetzt, sich ausschliesslich wissenschaftlichen Studien zu widmen, und zwar vorzugsweise

der Stellarastronomie, wobei er von seiner Schwester Caroline (geb. am 16. März 1750 zu

Hannover, gest. am 9. Jan. 1848) thatkräftig unterstützt wurde. Hekschel starb am 25. Aug.

1822 zu Slough.

^) Schweiflose teleskopischc Kometen waren damals schon bekannt.
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ist aber die Umlaufszeit für die halbe grosse Axe a (wenn dieselbe in Einheiteti

der Erdbahnhalbaxe ausgedrückt wird)

T= 365^^2422«^

folglich der in der Zeit / zurückgelegte Winkel

/

(üj = 360° -j,

und es muss o)=o), sein. Ist dieses nicht der Fall, so muss a so lange

geändert werden, bis die Uebereinstimmung hergestellt ist.

Nachdem der planetarische Charakter des neu entdeckten Gestirns, welches

den Namen Uranus erhielt, festgestellt war, konnte Laplace sofort seine Methode

zur Bestimmung elliptischer Elemente anwenden, und bereits 1784 hatte er

solche berechnet, die den wahren schon sehr nahe kamen (der Fehler der

Excentricität betrug nur 0'0012, derjenige des Knotens etwa 12', der grossen

Axe O'll Erdbahnhalbaxe) bei einem heliocentrischen Bogen von noch nicht 15°.

Nachdem durch die Entdeckung des Uranus die Annahme noch anderer

Planeten, als der seit Jahrtausenden bekannten sechs bestätigt war, begannen

die schon früher gehegten Vermuthungen über das Vorhandensein eines Planeten

zwischen Mars und Jupiter festeren Boden zu gewinnen, und man fasste den

Plan, durch systematische Durchforschung der Ekliptikalzonen, Zeichnen von

Karten und wiederholtes Vergleichen derselben mit dem Himmel, diese wandeln-

den Gestirne zu finden. In diese Arbeit sollten sich 24 Astronomen theilen.

Noch vor Inangriffnahme dieses Planes hatte aber Piazzi, der mit den Beob-

achtungen zu einem Sternkatalog beschäftigt war, am i. Januar 1801 einen neuen

Planeten als Stern 8. Grösse im Sternbilde des Stieres gefunden, welchem er,

nachdem sein planetarischer Charakter festgestellt war, den Namen Ceres Ferdi-

nandea gab. Von diesem Gestirn waren Beobachtungen über einen Zeitraum

von 40 Tagen erhalten, und so leicht es war, eine die Beobachtungen massig

gut darstellende Kreisbahn zu erhalten, so schwer schien es, eine eUiptische

Bahn zu berechnen, welche es ermöglichen solllte, das Gestirn im nächsten

Jahre selbst für den Fall wesentlich ungünstiger Verhältnisse (starker Excentri-

cität und Bewegung gegen das Aphel), in denen es auch als 9. Grösse und

schwächer hätte erscheinen können, wieder aufzufinden. Diese Aufgabe löste

der damals 24jährige C. F. Gauss i). Aus den nur 40tägigen Beobachtungen,

in denen der Planet einen heliocentrischen Bogen von etwa 9^° zurückgelegt

hatte, bestimmte er elliptische Elemente, welche seinen Ort im nächsten Jahr

auf ^° richtig ergaben.

Bald hatte Gauss Gelegenheit, seine Methode noch weiter anzuwenden.

Denn als Olbers am 28. März 1802 die Pallas und am 29. März 1807 die Vesta

und inzwischen Harding am i. Sept. 1804 die Juno entdeckt hatte, war es stets

wieder Gauss, dessen Rechnungen den Astronomen die Bahnen der Gestirne

und ihre künftigen Stellungen anzeigten. Mit Spannung erwartete man allerseits

die Publikation seiner Methode, welche er 1809 in seiner »Theoria motus cor-

porum coelestium« gab. Auf einen wesentlichen Punkt dieser Methode ist schon

pag. 154 hingewiesen worden, nämlich die Berücksichtigung der höheren

Potenzen der Zwischenzeiten^), welche durch Einführung der y] (Verhältniss des

') Carl Friedr. Gauss, geb. am 30. April 1777 zu Braunschweig, seit 1807 Professor

der Mathematik und Direktor der Sternwarte in Göttingen, wo er am 23. Febr. 1855 starb.

'^) Die dort erwähnte Transformation der Lösung für das Kometenproblem datirt erst aus

dem Jahre 18 13.



158 Allgemeine Einleitung in die Astronomie.

Sectors zum Dreieck) bewirkt erscheint. Ein zweiter wesentlicher Punkt ist die

Wahl der Unbekannten; dadurch, dass als Unbekannte der Winkel z, welcher

von r und p am zweiten Planetenorte eingeschlossen wird, gewählt ist, erscheint

die Gleichung 8. Grades auf eine sehr einfache, in transcendenter Gestalt auf-

tretende A sin z^ = sin {z 4- w) zurückgeführt. Diese wenigen Bemerkungen

werden an dieser Stelle genügen, indem bezüglich alles Weiteren auf den Artikel

»Bahnbestimmung« verwiesen werden kann, in welchem speciell die GAUSs'sche

Methode mit den späteren Erweiterungen von von Oppolzer ausführlich darge-

stellt ist. Es muss jedoch noch erwähnt werden, dass die Bestimmung der wahr-

scheinlichsten Bahn aus einer grösseren Anzahl von Beobachtungen den Anstoss

zur Einführung der »Methode der kleinsten Quadrate« (s. diese) gab, welche

1806 von Legendre und 1809 von Gauss publicirt wurde, nachdem wahrschein-

lich beide unabhängig von einander bereits längere Zeit in ihrem Besitze ge-

wesen waren.

Ebenso kann für die weiteren Untersuchungen auf dem Gebiet der Störungs-

theorie auf den Artikel »Mechanik des Himmels« verwiesen werden. In Kürze

mag angeführt werden, dass die Untersuchungen der Folgezeit zunächst nach

drei Richtungen ausgedehnt wurden.

1) Die Integration der Störungsgleichungen, mögen dieselben nun in welcher

Form immer verwendet werden, erfordert die analytische Entwickelung der

störenden Kräfte. Je weiter man in dieser Richtung die analytischen Ent-

wickelungen führen kann, in denen später die numerischen Substitutionen ein-

geführt werden, einen desto genaueren Einblick kann man von den erhaltenen

Formeln erwarten. In dieser Richtung ist zunächst Laplace, sodann Bessel,

Leverrier, Hansen, NewcombI) zu nennen. Im Gegensatze zu dieser analytischen

Methode hat Hansen wiederholt die numerischen Reihenentwickelungen ange-

wendet (s. pag. 146), durch' welche zwar die mathematische Eleganz verloren

geht und die Sicherheit der Schlüsse etwas erschwert, hingegen eine oft er-

wünschte grössere Raschheit in der Gewinnung der Resultate erlangt wird.

2) Bezüglich der Integrationsmethode muss bemerkt werden, dass die von

Clairaut begründete (Bestimmung der Störungen in polaren Coordinaten) im

wesentlichen von Laplace, Damoiseau, Plana, Pontecoulant, Hansen, theilweise

1) Friedrich 'Wilhelm Bessel, geb. am 22. Juli 1784 zu Minden, ursprünglich Handlungs-

gehilfe, später der Astronomie durch Olbers zugeführt, wurde erst Assistent bei Schröter in

Lilienthal, 1810 Professor der Astronomie in Königsberg, wo er am 14. März 1846 starb. In

der theoretischen Astronomie sind noch besonders hervorzuheben seine Verdienste um die Be-

stimmung der Präcession und Nutation, seine Untersuchungen über die Refraction; aus der

Stellarastronomie seine Reduction der BRADLEv'schen Beobachtungen , die Bestimmung der

Parallaxe von 61 Cygni, seine Zonenbeobachtungen. Ganz besondere Verdienste erwarb er sich

um die Erhöhung der Genauigkeit der Beobachtungen. Ueber seine geodätischen Arbeiten s.

»Gradmessung«.

Urbain Jean Joseph Leverrier, geb. am 11. Mai 181 1 zu St. Lo, erst Ingenieur, wurde

1846 Professor der Astronomie an der Pariser Fakultät der Wissenschaften, 1852 Mitglied der

Akademie, 1873 Direktor der Pariser Sternwarte, starb 23. Sept. 1877. Seine Arbeiten sind in

den Annalen der Pariser Sternwarte gesammelt.

Peter Andreas Hansen, geb. am 8. Dec. 1795 zu Tondern in Schleswig, ursprünglich

Uhrmacher, studirte später in Kopenhagen und wurde 1826 Direktor der Sternwarte in Gotha,

wo er am 28. März 1874 starb.

Simon Newcomb, geb. 1835 zu Wallace in Neu-Schottland ; seit 1861 Professor U. S. Navy

und Superintendent der American Ephemeris in Washington, später zugleich Professor der

Astronomie in Baltimore.
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mit nicht unbeträchtlichen Aenderungeni) benutzt wurde. Die Methode der

Elementenstörungen wurde hauptsächlich von Leverrier, Poisson, Delaunay'^)

mit grossem Vortheil in Anwendung gebracht. Die EuLER'sche Methode der

Störungen in rechtwinkligen Coordinaten findet sich, wenigstens theilweise, wieder

bei Hansen's »idealen Coordinaten« und neuerdings in consequenterer Weise bei

Oppolzer's^) »Proportionalcoordinaten«

.

3) Neben diesen Untersuchungen muss auf die in neuester Zeit von

GvLD^N*), PoiNCARE u. A. vorgenommenen Versuche hingewiesen werden, welche

zur Erhöhung der Convergenz der Entwickelungen an Stelle der trigonometrischen

Functionen andere Functionsklassen (elliptische Functionen) und an Stelle der

elliptischen Bewegung von vornherein andere Grundcurven (von Gyld^n mit

dem Namen periplegmatische Curven bezeichnet) einzuführen strebten. Auf

diese Untersuchungen, welche bereits einer neuen Periode der Astronomie an-

zugehören scheinen, wird ebenfalls in dem Artikel »Mechanik des Himmels«

ausführlich eingegangen^).

Auf zwei specielle Punkte muss noch in Kürze hingewiessen werden, wenn-

gleich dieselben auch in dem Artikel »Mechanik des Himmels« ausgeführt

werden; es sind dies die Entdeckung des Neptun und die anomalen Bewegungs-

erscheinungen gewisser periodischer Kometen.

Bald nach der Entdeckung des Uranus bemerkte man starke Abweichungen

seiner Bewegung von der theoretisch unter Berücksichtigung der Störungen be-

rechneten, und Bessel hatte schon 1823 die Vermuthung ausgesprochen, dass eine

äussere störende Ursache zur Erklärung der Anomalie supponirt werden müsste.

Aber erst 1843 begann Adams^) Rechnungen in dieser Richtung, und zwei Jahre

später Leverrier. Bereits 1845 hatte Adams seine Resultate Challis mitgetheilt,

welcher aber erst im folgenden Jahre Nachforschungen am Himmel begann; am

') Bei den späteren Arbeiten treten die verschiedenen Methoden oft gemischt auf. So be-

rücksichtigt Poisson bereits die Bewegung der Knoten und Apsiden in besonderer Weise;

ebenso spielen bei Hansen's Ableitung der Störungen in den polaren Coordinaten die

Elementenstörungen eine nicht unwesentliche Rolle.

2) Charles Delaunay, geb. am 9. April t8i6 zu Lusigny, studirte an der polytechnischen

Schule in Paris, wurde 1853 Professor der Mechanik an derselben und 1870 Direktor der

Pariser Sternwarte. Er fand seinen Tod bei einer Kahnfahrt im Hafen von Cherbourg am

5. Aug. 1872.

George Biddell Airy, dessen Fortsetzung der Arbeiten Delaunay's pag. 132 erwähnt ist,

wurde geb. am 27. Juli 1801, 1828 Professor der Astronomie und Direktor der Sternwarte in

Cambridge, von 1836 bis 1881 Königlicher Astronom und Direktor der Steinwarte in Greenwich.

Er starb am 2. Jan. 1892. Bezüglich eines fundamentalen Unterschiedes in der Integrations-

methode bei Delaunay s. Mechanik des Himmels. Erwähnt seien hier auch die Specialunter-

suchungen: Gauss' Methode der Berechnung der Secularstörungen und jACOBl's »Elimination der

Knoten im Dreikörperproblem <r.

3) Theodor Ritter v. Ofpolzer, Sohn des berühmten Arztes und Klinikers Johann

V. Oppolzer, geb. am 26. Oct. 1841 in Prag, ursprünglich ebenfalls der Medizin bestimmt,

widmete er sich bald der Astronomie, wurde 1870 Professor in Wien und baute sich daselbst

eine eigene Sternwarte. Er starb am 26. Dez. 1886.

*) HUGU Gylden, geb. am 29. Mai 1841 zu Helsingfors, seit 1871 Direktor der Stern-

warte in Stockholm.

^) An dieser Stelle müssen auch Harzer, Lindstedt genannt werden, wenngleich ihre

Untersuchungen sich mehr den früheren Arbeiten Gylden's anschliessen.

^) John Couch Adams, geb. am 5. Juni 1819 zu Lancast in Cornwall, seit 1858 Pro-

fessor der Astronomie und Direktor der Stermvarte in Cambridge (Engl.), gestorben daselbst

am 21. Jan. 1892.
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4. und 12. August 1846 hatte er auch den Planeten nach den Rechnungen von

Adams beobachtet, da er jedoch die Beobachtungen nicht sofort reducirte, kam ihm

Galle in Berlin mit der Publikation zuvor. Dieser hatte nach den im gleichen

Jahre vollendeten Rechnungen Leverrier's am 25. Sept. 1846 in Berlin einen

Stern 8. Grösse gefunden, welcher in der damals vollendeten BREMiKER'schen

Sternkarte dieser Gegend nicht enthalten war; es war dann leicht, durch Ver-

gleichung der Beobachtungen zweier auf einanderfolgender Nächte die planeta-

rische Natur dieses Sterns und in Folge dessen die Identität mit dem von

Leverrier errechneten Planeten zu constatiren.

Es war zunächst der von PoNS im Jahre 18 18 entdeckte Komet von

3^ Jahren Umlaufszeit, der durch die stete Verkürzung seiner Umlaufszeit nach

sorgfältiger Anbringung aller Störungen Encke^) veranlasste, die Hypothese der

Bewegung der Himmelskörper in einem widerstehenden Mittel genauer zu unter-

suchen. Allerdings hatte schon Euler 1746 eine derartige Untersuchung vor-

genommen, allein seine Resultate sind incorrekt, indem er eine Verlängerung

der Umlaufszeit erhält. Dieses für den ersten Augenblick als richtig erscheinende

Resultat ist jedoch unrichtig. Die Wirkung des widerstehenden Mittels bedingt

zunächst eine Verkleinerung der Tangentialgeschwindigkeit, in Folge dessen eine

stärkere Wirkung der Centralkraft, wodurch eine grössere Annäherung an den

Centralkörper, also eine Verkleinerung der grossen Axe, demnach eine Ver-

kürzung der Umlaufszeit entsteht. Spätere Untersuchungen von Encke, Asten,

Winnecke, Möller, Oppolzer, Backlund für diesen und andere periodische

Kometen kurzer Umlaufszeit (WiNNECKE'scher, FAYE'scher Komet) führten zu

theilweise einander widersprechenden Resultaten. In gewissen Fällen ist der

Widerstand des Mittels unzweifelhaft zu constatiren, in anderen nicht, während

Encke ein bestimmtes Widerstandsgesetz annimmt, findet Oppolzer, dass jedes

Widerstandsgesetz innerhalb gewisser Grenzen die Beobachtungen gleich gut

darstellt; im Gegensatz hierzu ergaben Backlund's Arbeiten über den Encke-

schen Kometen, dass kein Widerstandsgesetz die Beobachtungen darzustellen

vermag, wodurch eine Annäherung an den Standpunkt Seeliger's über die Natur

des widerstehenden Mittels gegeben ist 2), Rechnet man. hierzu, dass der Encke-

sche Komet in der Zeit zwischen 1865 und 187 1 entgegen allen früheren und

späteren Erscheinungen keine Spur einer besonderen Störung zeigte, so muss

man wohl zu dem Schlüsse geführt werden, dass die Lösung dieser Frage der

theoretischen Astronomie noch der Zukunft vorbehalten ist.

Es ist nicht zu übersehen, dass die Zulänglichkeit des NEwxoN'schen

Attractionsgesetzes als durch die Beobachtungen erwiesen zu betrachten war in

einem Stadium, in dem die Bogensecunde bei Beobachtungen noch nicht die

heutige Rolle spielte (um die Mitte und selbst noch bis gegen das Ende des

vorigen Jahrhunderts), dass aber, sobald der Werth der Bogensecunde nicht

mehr ein fictiver war, neuerdings der Einfluss einer möglichen Abweichung des

Anziehungsgesetzes von dem NEWxoN'schen Gesetz des verkehrten Quadrats der

Entfernung zur Discussion kommen muscte. Hierzu sind auch die neuen Unter-

suchungen über die nicht unendlich grosse, sondern endliche, wenn auch sehr

grosse Fortpflanzungsgeschwindigkeit der Attraction zu zählen. Allerdings wird

) Johann Fkanz Encke, geb. am 23. Sept. 1791 zu Hamburg, studirte unter Gauss zu

Göttingen, wurde dann Offizier, 1817 Assistent in Gotha, 1825 Direktor der Sternwarte in

Berlin, wo er am 26. Aug. 1865 starb.

^) Näheres hierüber s. »Mechanik des Himmels« und »Widerstehendes Mittel«.
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die Berücksichtigung dieser Einflüsse ebenso wie diejenige der ebenfalls noch

hypothetischen Einflüsse elektrischer Configurationen im Weltraum erst dann

Bedeutung erlangen, wenn durch eine die Mathematiker und Astronomen

befriedigende Convergenz in den Entwickelungen die vollständige und er-

schöpfende Bearbeitung aller in erster Linie zu berücksichtigender Kraftäusserungen

(Störungen), welche dem NEwroN'schen Attractionsgesetz und einem eventuellen

widerstehenden Mittel ihre Entstehung verdanken, ausser Zweifel gesetzt sein

wird.

In einem unleugbaren Zusammenhange mit diesen Untersuchungen steht die

Meteorastronomie. Sind, wie viele Astronomen anzunehmen geneigt sind,

Meteoriten als im ganzen Welträume vertheille kosmische Massen anzusehen, so

kann allerdings durch die Wirkung derartiger discreter, aber in grosser Menge

vorhandener Massen eine einem widerstehenden Mittel ähnliche Störung erzeugt

werden. Bisher sind jedoch für diese Hypothese nur wenige und nicht zureichende

Stützpunkte gegeben; im Gegentheil scheint die Annahme von Meteoritenschwärmen

(Sternschnuppen) die wahrscheinlichste, eine Annahme, die bereits 1819 von

Chladni und 1839 von Erman ausgesprochen wurde. Ersterer vermuthet dabei

auch schon die Identität von Sternschnuppen und Kometen, eine Ansicht, die

später durch die Untersuchungen von Schiaparelli i) bestätigt wurde. Doch sind

dabei nach den neueren Arbeiten v. Niessl's noch eine zweite Klasse von Meteoriten

zu unterscheiden. Nimmt man an, dass ein Schwärm von Meteoriten die Erd-

bahn schneidet, so werden zur Zeit, zu welcher die Erde diesen Punkt ihrer

Bahn trifft, also in jedem Jahre zur gleichen Zeit, eine grosse Anzahl von

Meteoriten durch die an der Erdatmosphäre stattfindende Reibung leuchtend, also

sichtbar werden. Da sie sich in nahe parallelen Bahnen gegen die Erde zu bewegen,

so scheinen sie am Himmel nach den Gesetzen der Perspective von einem

gewissen Punkte zu kommen, welcher durch die Gerade bestimmt ist, die durch

das Auge des Beobachters parallel zur Bewegungsrichtung der Meteore gezogen

wird (Verschwindungs- oder Fluchtpunkt) Diesen Punkt nennt man den

Radianten oder Radiationspunkt des Schwarms. Solche Schwärme sind

die Leoniden, welche die Erde am 10.— 13. November treffen (die Erdbahn in

den Punkten schneiden, in denen die Erde zu dieser Zeit steht), und deren

Radiant im Löwen liegt; die Perseiden, welche die Erde am 8.— 12. August

treffen, und ihren Radianten im Perseus haben u. a. Allerdings ist zu bemerken,

dass auch vereinzelte Meteoritentälle vorkommen, für welche die Bestimmung

des Radianten auf Schwierigkeiten stösst^). Noch schwieriger wird die Ermittelung

der Geschwindigkeit. In vielen Fällen begnügt man sich zur Bestimmung der

Bahn die Hypothese der parabolischen Bewegung anzunehmen, durch welche —
a posteriori — in Folge der Uebereinstimmung mit gewissen Kometenbahnen

ScHiAPARELLi die von Chladni vermuthete Identität von Sternschnuppen und

Kometen erwies. In vielen Fällen ist es jedoch ausser Zweifel gestellt, dass die

') Giovanni Virginio Schiaparelli, geb. am 4. März 1835 zu Savigliano, seit 1862

Direktor der Sternwarte in Mailand.

2) Ueber die Bestimmung der Sternschnuppenbahn aus dem Radianten und der Geschwindig-

keit s. »Sternschnuppen«. Im allgemeinen ist zu erwähnen, dass die grösste Zahl der Stern-

schnuppen ihren Radianten in der Nähe desjenigen Punktes haben, gegen welchen sich die Erde

zu bewegt, und welcher Apex heisst, weil sich in diesem Falle die Erde und die Meteorite mit

einer relativen Geschwindigkeit gegen einander bewegen, die gleich ist der Summe der

Geschwindigkeiten der beiden Körper.

Valbntiner, Astronomie. I. II
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Geschwindigkeiten von Meteoriten einer hyperbolischen Bahn entsprechen i).

Derartige Schwärme von Meteoriten hat v. Niessl unzweideutig nachgewiesen,

und dieselben als stellare, nicht zum Sonnensystem gehörige Meteoritenschwärme

bezeichnet.

Dass in den planetaren (zum Sonnensystem gehörigen) Sternschnuppenringen

die Meteoriten nicht gleichmässig vertheilt sind, sondern Stellen grösserer Ver-

dichtung auftreten, ist dadurch erwiesen, dass die Stärke der Sternschnuppenfälle

nicht in jedem Jahre gleich ist, sondern sich zu periodisch wiederkehrenden,

durch längere Intervalle getrennten Epochen auffallend starke Fälle ereignen.

Ein engerer Zusammenhang zwischen Meteoriten und Kometen: ein Entstehen

von Kometen durch Vereinigung von Meteormassen oder ein Entstehen von

Meteoriten durch das Zerfallen von Kometenmassen ist jedoch noch keineswegs

als erwiesen anzusehen, obwohl bereits in zwei Fällen ein thatsächliches Zer-

fallen von Kometen (1888 I und 1889 V) und andererseits auch Kometensysteme,

die sich in nahe denselben Bahnen in ziemlich grosser Entfernung von einander

bewegen (Kometen von 1843, 1880, 1882 II) constatirt worden sind. Dagegen

ist nicht zu übersehen, dass in dem z. B. von Nordenskjöld gesammelten

Eisenstaub der Polargegenden Anzeichen für das Vorhandensein von materiellen,

fein vertheilten, einen Widerstand leistenden Massen vorliegen.

Vorerst fast völlig getrennt von diesen Untersuchungen entwickelte sich im

laufenden Jahrhundert die Stellarastronomie. Die bereits früher erwähnten Ent-

deckungen der Eigenbewegungen und der Veränderlichkeit der Sterne führten

zu den Aufgaben, genaue Sternpositionen zu erhalten und zu catalogisiren, um
Veränderungen in der relativen Lage der Gestirne am Himmel erkennen zu

können, und andererseits die Sternhelligkeiten zu messen, um auch Veränderungen

in diesen sicherstellen zu können. So entstanden in erster Richtung nach

Bradley die grossen Sternkataloge von I.alande, Lacaille, Piazzi, denen bald

die Kataloge von Groombridge, Rümker, Johnson u. s. w. sich anschlössen ''').

Auf die nach Zonen geordneten Beobachtungen von Lalande folgten die

systematischen Zonenbeobachtungen Bessel's, an welche sich später die von

Argelander^) begonnene, von Schönfeld für die nördliche und Gould auch für

die südliche Halbkugel durchgeführte Durchmusterung und das grosse Zonenunter-

nehmen der »Astronomischen Gesellschaft« unter der Leitung von Auwers^) an-

reihten. Hierher gehört auch die systematische Positionsbestimmung von Nebeln,

Doppel- und vielfachen Sternen, und Sternhaufen der beiden Herschel undSxRUVE^).

') Die Form der Bahn ist ja durch die einer gewissen gegebenen Entfernung (hier die

Entfernung der Erde von der Sonne) entsprechende Geschwindigkeit bestimmt. S. pag. 135.

'^) Siehe den Artikel »Sternkataloge«.

3) Friedrich Wilhelm August Argelander, geb. am 22. März 1799 zu Mernel, studirte

in Königsberg, wurde 1823 Professor der Astronomie in Abo, 1837 Direktor der Sternwarte

in Bonn. Er starb daselbst den 17. Febr. 1875.

*) Arthur Auwers, geb. am 12. Sept 1838 in Göttingen, studirte in seiner Vaterstadt,

dann in Königsberg, später bei Hansen in Gotha, seit 1866 Mitglied der Berliner Akademie

der Wissenschaften.

5) John Herschel, Sohn von F. W. Herschel, geb. am 7. März 1792 zu Slough, war

•834—38 am Kap der guten Hoffnung, 1850— 54 Direktor der Königl. Münze, gestorben am

12. Mai 1871 zu Collingwood.

Friedr. Georg Wilh. v. Struve, geb. am 15. April 1793 zu Altona, studirte erst Philo-

logie, dann Astronomie, wurde 1818 Direktor der Sternwarte zu Dorpat, übernahm 1839 die

Direction der von ihm erbauten Sternwarte Pulkowa, legte 1862 die Direction wegen Krank-



Stellarastronomie, Astrophysik. 163

Die sich daran anschliessende Messung der Distanzen und Positionswinkel

bestätigte die bereits von Herschei, ausgesprochene Meinung der physischen

Zusammengehörigkeit von Sternsystemen und führte zur Aufgabe der Bahn-

bestimmung der Doppelsterne (s. diese), welches Problem bereits 1827 von

Savary (Conn. des temps) und 1830 von Encke (Berl. Astr. Jahrb.) behandelt,

in der folgenden Zeit namentlich durch J. Herschel, Villarceau, Klinkerfues und

Seelger wesentlich verbessert wurde.

Die Messung der Sternhelligkeit, bereits durch Lambert, Boüguer, Rumford

in den Kreis der exakten Forschung gezogen, erhielt dann namentlich durch

J. Herschel, Steinheil und Zöllner wesentliche Erweiterungen und kann heute

als ein integrirender Bestandtheil der Astrophysik betrachtet werden. Ein ganz

neues Gebiet eröffnete sich aber, der Forschung, als 1859 Kirchhoff die physi-

kalische Deutung der 1802 von Wollaston und 1814 in grösserer Zahl von

Fraunhofer constatirten dunklen Spectrallinien gab, und die Anwendung der

Spectralanalyse auf die Himmelskörper die Möglichkeit der Erkenntniss ihrer

physikalischen Constitution erschloss, in welcher Richtung sich besonders Huggins,

Secchi und Vogel i) grosse Verdienste erwarben. Hierzu kam in der allerjüngsten

Zeit noch die nach dem DoppLER'schen Princip aus den Verschiebungen der

Spectrallinien zu messende »Bewegung im Visionsradius« d. i. die Messung der

Verschiebung in der Richtung nach dem Beobachter zu, oder von diesem weg,

welche den älteren Hilfsmitteln der messenden Astronomie (Positionsbestimmungen)

stets unzugänglich bleibt.

Endlich möge noch an dieser Stelle der grossen Vortheile Erwähnung

geschehen, welche durch die von Gauss und Weber 1839 erfundene Telegraphie

für die Erhöhung der Genauigkeit der Beobachtungen durch die Einführung

der Methode des Registrirens der Beobachtungen für die Längenbestimmungen

(s. d.) als auch bei Bestimmung von Sternpositionen aus Meridiandurchgängen

(s. Meridiankreis) angebahnt worden ist, und auch auf die ausserordentlichen

Errungenschaften hingewiesen werden, welche die Astrophotographie (s. d.),

dieser jüngste Zweig der Astrophysik in der kurzen Zeit ihrer bisherigen An-

wendung geliefert hat, sowie auf die grossen Erwartungen und Hoffnungen, welche

dieselbe für die Erkenntnis der Himmelskörper, namentlich durch die Verbindung

mit der Spectralanalyse für die Zukunft zu erregen berechtigt.

heit nieder. Er starb am 11. Nov. 1864 in Petersburg. Otto v. Struve, Sohn des vorigen,

geb. am 7. Mai 1819 zu Dorpat, seit 1862 Direktor der Sternwarte Pulkowa, welches Amt er

1893 niederlegte. Er lebt seit 1894 in Karlsruhe.

') Angeld Secchi, geb. am 28. Juli 18 18 zu Reggio, trat 1833 in den Jesuitenorden,

war später Professor am JesuitencoUegium in Georgetown bei Washington, seit 1848 mit einigen

Unterbrechungen, am Collegio Romano in Rom, gestorben daselbst am 26. Febr. 1878.

Karl Hermann Vogel, geb. am 3. April 1842 in Leipzig, 1870 Direktor der Sternwarte

in Bothkamp, 1874 Observator und seit 1882 Direktor des Astrophysikalisclien Observatoriums

zu Potsdam.

IT'



Abendweite ist die Entfernung des Punktes, in welchem ein Gestirn

untergeht, vom Westpunkt des Horizontes, entsprechend ist Morgenweite die

Entfernung des Punktes, in welchem ein Gestirn aufgeht, vom Ostpunkt. Bezeichnet

man mit o die Deklination eines Gestirns, mit 9 die geographische Breite des

Beobachtungsortes, mit A die Abendweite bezw. Morgenweite, so ist:

sin 8
un A = .

cos <p

Ein positiver Werth von A besagt, dass das Gestirn nördlich vom West-

(Ost-)punkt unter- (auf-) geht, ein negativer, dass es südlich vom West- (Ost-)

punkt unter- (auf-) geht. In Folge der Refraction, welche im Horizont 34'' 9

beträgt, wird auch die Morgen- und Abendweite geändert, und zwar ergiebt sich,

indem man die im sphärischen Dreieck Pol, Zenith, Stern bestehende Gleichung,

in welcher noch z die Zenithdistanz, Ä das Azimuth bedeuten,

sin 6 = sin 9 cos z — cos 9 sin z cos A'

dififerenzirt, wobei cp, S als constant und z = 90° genommen werden, und für

A' nachher 90 + ^ (oder 270 — A) gesetzt wird

COS A
wo äz = jR nach Bessel = 34'*9 ist.

Beispiel: 9 = 49^ 0'-5 (Karlsruhe).

1895-0 8 = + 16° 17'-9 (a Tauri) S = — 16° 34'-3 (a Can. maj.)

/gsin8 d-iiSl b /g^afig(f 0-0609 /g sin 8 9-45517 ä

/gcos(f 9-81687 /^i? 1-5428 /g cos r^ 9-81687

lg sin A 9-63128 lg sin A 9-63830«

^ -4- 25° 19'-8 ohne Refraction ^ — 25° 46' "4 ohne Refraction

lg cos A 9-9561 lg cos A 9-9546

IgRtangr^Vm?,!
'

lgRlang^ \-60^1

lg cos A 1-6476 IgdA 1-6491

dA 44'-4 dA 44'-6

A mit Refraction -f- 26° 4'-2 — 25° l'-8

f!. }i. a Tauri geht für Karlsruhe 26° 4'-2 nördlich vom Westpunkt unter, bezw.

vom Ostpunkt auf, a Can. maj. geht 25° l'-8 südlich vom Westpunkt unter,

bezw. vom Ostpunkt auf.

Die Alten bestimmten allgemein einen Punkt des Horizontes ausserhalb der

vier Cardinaipunkte durch seine Abendweite (amplitudo occidua) und Morgenweite

(amplitudo oriiva).

Die unten folgende Tafel giebt die Morgen- und Abendweiten für alle nörd-

lichen geographischen Breiten von 30° bis 60° und die Deklinationen von— 30°

bis 4-50°, jeweils von 2 zu 2 Grad, auf Grade und Bruchtheile desselben berechnet,

was für alle in der Praxis vorkommende Fälle genügt. (S. Albrecht, Formeln und
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Hilfstafeln zur geographischen Ortsbestimmung). Uebrigens hat man, sobald es

sich um den Mond handelt, noch auf seine Parallaxe Rücksicht zu nehmen, und

wenn man den Auf- oder Untergang eines Randes kennen will, auf den Halbmesser

des Mondes, sodass hier z = 90" + 35' — p ±1 d zu setzen ist. (S. a. Aufgang.)

Tafel der Morgen- und Abendweiten.
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i66 Aberratioli.

Aberration. Die Erscheinungen, welche man unter dem Namen der

Aberration des Lichts oder der astronomischen Aberration zusammen-

fasst, haben iliren Grund in der endlichen Fortpflanzungsgeschwindigkeit des

Lichts und der Bewegung aller irdischen Beobachtungspunkte, und lassen sich

demzufolge durch die veraltete Emissionstheorie ebenso gut, wie durch die Un-

dulationstheorie erklären. Wir haben es dabei mit zwei von einander ver-

schiedenen Gattungen von Erscheinungen zu thur,, welche wir zunächst durch

einfache geometrische Betrachtungen veranschaulichen wollen.

Es stelle die Ebene der Figur (Fig. 48) die durch einen Stern S und die

Bewegungsrichtung des Beobachters FP' gelegte Ebene dar. FQ bezeichne die

optische Axe eines Fernrohrs, dessen Objectiv in Q, dessen Ocular in F sich

befindet, und es sei x die Zeit, welche das Licht gebraucht, um mit der Ge-

schwindigkeit F die Strecke QF zurückzulegen. Befindet der Beobachter sich

in Ruhe, so erscheint ihm der Stern in der Richtung FS; bewegt er sich

mit der Geschwindigkeit v vorwärts, so wird er nach Verlauf der Zeit x in p
angekommen sein, und das Fernrohr wird die der Richtung FQ parallele Lage

p Q' eingenommen haben. Wenn man sich nun die Objectiv- und Ocularöffnung

des Fernrohrs als unendlich klein vorstellt, so ist klar, dass die Lichtstrahlen,

welche in Q eben das Objectiv er-

aT' reichten, nicht in p in das Auge des

Beobachters gelangen können. Damit

dies der Fall sei, muss das Fernrohr

eine der Linie FQ' parallele Richtung

erhalten, d. h. der Stern, dessen wahre

Richtung FS ist, wird in der schein-

baren Richtung FS' gesehen werden.

Er erscheint nach der Richtung, in

der sich der Beobachter bewegt, inner-

halb derselben Ebene um den Aberra-

lionswinkel S FS' verschoben. Da aber

sin SFS' = ~ sin SFF,

so ist die Aberration nur von dem
Verhältniss der Geschwindigkeiten v

und V und von der Richtung der

Lichtstrahlen gegen die Bewegungs-

richtung abhängig. Man nennt den

Ort, welchen ein Gestirn in Folge

der Aberration an der Himmelskugel

einnimmt, seinen scheinbaren Ort,

im Gegensatz zu dem wahren Ort,

an dem es ohne den Einfluss derselben erschemen würde. Weil nun ein Beob-

achter auf der Erde in Folge der Erdrotation, der jährlichen Bewegung der

Erde um die Sonne, und der secularen Bewegung des Sonnensystems eine drei-

fache Bewegung im Räume ausführt, so ergiebt sich ein Complex von

Aberrationserscheinungen , welche man mit dem Namen der Fixstern-

aberration bezeichnet, und die wir gesondert als tägliche, jährliche und

seculiire Aberration behandeln werden.

F'
(A. 48).
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Um die zweite Art von Aberrationserscbeinungen zu erläutern, nehmen wir

der Einfachheit wegen an, der Beobachter P (Fig. 49) und das Gestirn S be-

wegten sicli in einer Ebene in den Richtungen PP und SS' mit den gleich-

förmigen Geschwindigkeiten v und v\ und es

sei T die Zeit, welche das Licht gebraucht, um
die Entfernung SP zu durchlaufen. Es sei ferner

p'P=vx und Ss = v'x und es mögen sich der

Beobachter und das Gestirn gleichzeitig be-

ziehungsweise in den Punkten f und S befinden.

Obigen Betrachtungen zufolge wird dann die

Fixsternaberration das Gestirn, von P aus ge-

sehen, beim Eintreffen derjenigerh Lichtstrahlen,

welche dasselbe von dem Orte S aussandte, in

der Richtung PQ' erscheinen lassen. Da aber

inzwischen das Gestirn nach s vorgerückt ist, so

wird man, um die wahre Richtung Ps zu er-

halten, ausser der Fixsternaberration auch die

aus der Bewegung des Gestirns sich ergebende,

hier durch den Winkel SPs dargestellte Aberra-

tion berücksichtigen müssen.

Da letzterer Fall in der Praxis vorzugsweise bei den Beobachtungen der

Planeten und Kometen auftritt, so hat man diesen Theil der Aberrations-

erscheinungen die Planetenaberration genannt.

A. Fixsternaberration.
dx dy dz

Es seien ~17 ^ ~1J y ~Tf
die Componenten der Geschwindigkeit des Beobachtungs-

ortes in Beziehung auf ein rechtwinkliges Coordinatensystem, [x die Geschwindig-

keit des Lichts und / die Länge des Fernrohrs. Bezeichnen ferner in Beziehung

auf dasselbe Coordinatensystem a, 0, und a', 0' die Polarcoordinaten der wahren

und scheinbaren Richtung des von einem Fixstern ausgesandten Lichtstrahls, welche

letztere identisch ist mit der Richtung des Fernrohrs, so sind die Componenten
des Weges, den derselbe im" Fernrohr zurücklegt, nach den Coordinatenaxen

:

/ cos 8' cos a'

/ cos 5' sin a'

l sin 8'

Ist T die Zeit, welche der Lichtstrahl gebraucht, um die Strecke / zurückzu-

legen, so sind die Componenten der wahren Bewegung desselben im Fernrohr

[XT cos 8 cos a.

fiT cos 8 sin a

fXT sin 8

und diejenigen der Erdbewegung

dx dy dz

'^Tr ^Tt' ^~Jf
Nach dem Princip der Zusammensetzung von Bewegungen ergeben sich hieraus

die Gleichungen:
cos cos a = fx cos cos a -+-

— cos sin a = |x cos 3 sin a -f-

sin 5' =
fx. sin 8 -I-

dx
~di

dl
dt

dz

Ti

(1)



(2)

4-
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Durch Transformation dieser Gleichungen erhält man Ausdrücke für

««(a'-a) und «^ (ä' - 6),

/

bei deren Division der Faktor — fortfällt. Entwickelt man dann die Quotienten
T

tang (a' — a) und ta7ig (8' — o) in Reihen und vertauscht, was bei der Klein-

heit der Aberration gestattet ist, die Winkel mit den Bögen, so ergeben

sich, unter Weglassung der Glieder von der dritten Ordnung an, folgende

Gleichungen

:

1 (dx . ^y \ ^

p.sin l \af dt }

1 (dx dy \ (dx dy \ o

»

1 (dx . dy . .
dz \

8' — 3 = — :
—-TT \^^ sinri cos n. -\—jr sin 6 sin a — "ji ^^-^ o

|

ixszn 1 \ dt dt dt )

1 (dx . dy y ^— 7^—5—:—TiT 1 "77 Sin rx — -Jl ^OS ^\ tang Ö
2\i.^sinl"\dt dt J ^

1 (dx ^ dy ^ .
dz . \

—s—:—TTf \-n COS COS rt. -\- -r, COS sin CL -\- -rr sin S I

fjL^ sin 1 \dt dt dt J

(dx . ^ dy . ^ .
dz \

-j- sin t cos <x -i- -j- sm 6 sm a — -j- cos ol .

dx dy dz
Um die Ausdrücke von '77 > ~JZ > ^ abzuleiten, legen wir das System des

Aequators zu Grunde, und zählen die Winkel vom Frühiingsnachtgleichenpunkt.

Es sind nun die Componenten der täglichen und jäiirlichen Bewegung der Erde

und der secularen Bewegung des Sonnensystems zu ermitteln.

Sei p der Radiusvector, cp' die geocentrische Breite des Erdorts und die

Sternzeit der Beobachtung, so sind die rechtwinkligen Coordinaten des Orts;

X = p cos tp' cos b

y =z p cos cp' sin &

z = p sin 9'

und die Componenten der Rotationsgeschwindigkeit:

dx
, ad^ . ,„-j-^==-9C0S^sinbj~^sinl

-^ = pcos 9' cos -7-, sin 1"
(3)

dz

Nennen wir ferner Q die Länge der Sonne, R ihre Entfernung von der

Erde und e die Schiefe der Ekliptik, so sind die äquatorealen Coordinaten der

Erde in Beziehung auf die Sonne, deren Breite wir vernachlässigen

X = — R cos Q)

y = — R sin Q cos e

2 = — R sin Q sin s

Die Differentiation dieser Ausdrücke giebt:

dx dR r^^ r, r^dQ

dy dR
. ^ r, ^ ^ö

-r; = :jT Sin (£) cos s — R cos Q cos e —7—
dt dt ^^ dt

dz dR . ^ . ^ ^ . dQ
-,- = r- Sin CO sin e — R cos (J) sin s —3, .

dt dt ^ dt
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Bezeichnen nun noch tt und v die Erdnähe und die wahre Anomalie der

Sonne, so ist

= TT + Z^ ^0 = dv.

Ist M die mittlere Anomalie, cp der Excentricitätswinkel, a die halbe grosse

Axe, so ergiebt die Theorie der elliptischen Bewegung

dv a^ cos 9 dM
Ti ^~W ~dJ

dR . dM
-jj^atang^sinv'^j.

Berücksichtigt man noch, dass

a cos 9 1 -H sin 9 cos v

R ^ cos <;^

'

so findet man durch Substitution obiger Differentialquotienten folgende Ausdrücke

für die Componenten:

dx a dM , . ^ . . ^ „
—r^
= -jT KSin {:J -\- sin<ü sin tt) sin 1

dt cos ^ dt ^ ^ '

dy a cos s dM , ^

dz a sin e dM
-r, == —

-jr {cos -h sin cp cos tt) sin 1 .

dt cos (s^ dt ^ ^ '

Bei diesen Formeln ist zu berücksichtigen, dass, da es sich um Ermittelung

der relativen Bewegung der Eide um den als ruhend gedachten Schwerpunkt

des Sonnensystems handelt, streng genommen die Geschwindigkeitscomponenten

der Sonne, welche aus ihrer Bewegung um den Schwerpunkt sich ergeben, in

Abzug zu bringen wären. Diese Bewegung, welche aus der Anziehung sämmt-

licher Planeten resultirt, ist indessen ebenso wie die durch die Störungen hervor-

gerufenen Veränderungen in der Geschwindigkeit der Erde, so klein, dass sie

nur in vereinzelten Fällen, wo es sich um Erreichung der äussersten Genauig-

keit handelt, zu berücksichtigen sein wird. Wir übergehen dieselben deshalb

hier und verweisen betreffs der Formeln auf die Arbeit von H. Battermann,

»Beiträge zur astronomischen Aberrationslehre, Berlin 1881 (vergl. auch »Einige

Berichtigungen« dazu A. N. No. 2832)«, woselbst auch kleine Hilfstafeln zur

bequemeren Berechnung der erwähnten Glieder gegeben sind.

Es ist drittens die seculare Bewegung des Systems zu berücksichtigen.

Nennen wir V die absolute Geschwindigkeit, mit der sich der Schwerpunkt des

Sonnensystems im Räume fortbewegt, worunter also die Resultante der Bewegung

der Sonne mid der sonst etwa noch vorhandenen unbekannten Bewegungen des

ganzen Fixsternsystems zu verstehen ist, A und D die Rectascension und Dekli-

nation des A;)ex, so erhalten wir:

dx
-y- = V cos D cos A
dt

dy
-3^ = Vcos D sin A (5)
dt

dz ,, „— = Vsin D,
dt

Bilden wir nun für jede Componente die Summe der Gleichungen (3), (4),

(5), so erhalten wir die vollständigen Ausdrücke der Componenten der absoluten

Geschwindigkeit des Erdorts.

Da es für die Haupterscheinungen der Aberration vollkommen ausreichend

ist, in den Gleichungen (2) nur die Glieder erster Ordnung zu berücksichtigen,
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SO sind dieselben in Beziehung auf die Componenten linear, wir können daher

die drei Arten der Aberration gesondert betrachten.

a) Die tägliche Aberration. Die Substitution von (3) in (2) ergiebt,

wenn man die Constante der täglichen Aberration definirt durch die

Gleichung:

H-
dt

OL — OL ^ A COS cp cos (ü — 7.) sec

8' — 8 = K cos <p' sin (x) — a) sec 8.

Zur Bestimmung der Constanten setzen wir nach Newcomb (»Experimental

determination of the velocity of light« , Astronomical papers, Washington 1885)

}x = 299860 h/i,

ferner nach Bessel (»Bestimmung der Axen des elliptischen Rotationsphäroids«

A. N. No. 3S3 "• 438)
p = 6377-4 ^m

und

07 = ''' '^'

wo / das Verhältniss von 1-^ mittlerer Zeit zu P Sternzeit bezeichnet und

Iogf= 0-00187 ist..

Mit diesen Werthen erhalten wir

Ar=0"-320.

Für Meridianbeobachtungen wird

a' — a = 0"-320 cos cp' sec

8' — 5 = 0.

Die Berücksichtigung der täglichen Aberration ist daher in diesem Falle sehr

einfach und lässt sich bequem mit derjenigen des Collimationsfehlers verbinden.

b) Die jährliche Aberration. Setzt man die Ausdrücke (4) in die

Gleichungen (2) ein und führt die Grösse

a dM
Ji. = —j—

[i, cos 9 at

ein, welche die Constante der Aberration heisst, so erhält man

a' — a = - - Ä^ {cos cos 1 cos z -{- sin sin a) sec S

— K' sin (p(cos TZ cos a cos e H- sin tz sin a) sec 8
• • (7)

S' — ö = K' [cos (sin a sin 8 cos e — cos 8 sin s) — sin cos a sin 8]
^ ^

+- Ä' sin cp [cos TT (sin a sin 8 cos s — cos sin e) — sin iz cos a sin 6].

Die Constante X' wurde zuerst durch Bradlev aus Beobachtungen von

Zenithsternen, welche er zum Zwecke der Auffindung von Fixsternparallaxen

mit seinem Freunde Molvneux gemeinschaftlich vom Jahre 1725 an zu Kew
unternahm, und durch die er ganz unerwartet zur Entdeckung der Aberration

geführt wurde, bestimmt. Die Wichtigkeit dieser Constanten für die Reduction

der Beobachtungen veranlasste eine Reihe späterer Untersuchungen, denen z. Thl.

die BuADLEv'schen, z. Thl. neuere Beobachtungen zur Grundlage dienten. Eine

der hervorragendsten Bestimmungen dieser Art ist von W. Struve durch Beob-

achtungen am Passageninstrument im ersten Vertical zu Pulkowa gewonnen

und der von ihm abgeleitete Werth der Constante

K> = 20"- 445

ist bis in die jüngste Zeit allgemein angewandt worden. Nachdem aber neuere

Beobachtungsreihen ergeben haben, dass dieser Werth wahrscheinlich zu klein



Aberration. 171

ist, hat NvRltN in seiner Schrift »l'aberration des etoiles fixes« (Mdm. de l'Acad.

imp. des sciences de St. Petersbourg Tom. XXXI No. 9, 1883, durch sorgfältige

Diskussien der besten vorhandenen Beobachtungen als zuverlässigsten Werth

der Constante
K' = 20"-492 =h 0"-006

gefunden, welclier um so mehr bis auf Weiteres als maassgebend anzusehen ist,

als eine ganze Reihe einzelner an verschiedenen Orten zunächst zum Zwecke

des Studiums der Polhöhenschwankungen angestellter Beobachtungen, die aber

noch nicht abgeschlossen und definitiv diskutirt und vereinigt worden sind, zu

sehr nahe übereinstimmenden Resultaten führten. Zur Beurtheilung der Zuver-

lässigkeit obiger Zahl mögen die benutzten Einzelwerthe hier Platz finden. Die

Beobachtungen sind sämmtlich in.Pulkowa angestellt.

{Peters 20"-507 ± 0"-021

GvLDßN 20"-469 ± 0"026

Nyren 20"-495 ± 0"-021

20"-495 ± 0"-013

r Schweizer 20"-498 ± 0"-ai2
Beobachtungen am Meridiankreis:

<| ^^^^^^^ 20"-483 + 0"-012

"20"-491 ± 0"-009

Beobachtungen am Passagen- { Struve 20"-463 ± 0"-0l7

Instrument im ersten Vertical: \ NvRfiN 20"-517 ± 0"-014

^"•490 ± 0"-011

In Folge obiger Relation zwischen den Constanten K' und [j, und den

Elementen der Erdbahn lässt sich der Werth von K^ auch aus den Beob-

achtungen der Verfinsterungen der Jupiterstrabanten und andererseits aus den

terrestrischen Bestimmungen der Lichtgeschwindigkeit ableiten. Nimmt man für

K' die obige Zahl, so erhält man mit den Elementen der Erdbahn für die Zeit,

welche das Licht gebraucht, um den Halbmesser derselben zu durchlaufen,

— = 498-^'92, ein Werth, der nahezu mit dem neuerdings von Glasenapp ab-
V-

geleiteten 498-^'5 (Mittel aus den von letzterem gefundenen extremen Werthen

nach Newcomb) übereinstimmt. Andererseits erhält man aus K' und der Newcomb-

schen Bestimmung der Lichtgeschwindigkeit jx = 299860 km für die Sonnen-

parallaxe 8"'79, während für dieselbe gegenwärtig noch meistens der Werth 8"*85

angenommen wird, obwohl nach neuesten Untersuchungen der wahre Werth

nahe 8""80 zu sein scheint.

Wie aus den Gleichungen (7) hervorgeb.t, besteht die jährliche Aberration

aus zwei Theilen, von denen der eine mit der Sonnenlänge veränderlich, der

andere dagegen constant ist. Der Faktor dieses constanten Theils ist

K' sin^ = 0" 343.

Man pflegt denselben, da die Grössen a, 8, e, tt, 9 sich nur sehr langsam

verändern, bei den Fixsternen nicht zu berücksichtigen, indem nur der mittlere

Ort durch denselben beeinflusst wird.

Man kann durch Einführung von Hilfsgrössen die Berechnung der Ausdrücke

(7) erheblich vereinfachen. Setzt man nämlich

c = cos a sec

d = sin OL sec 8 (8)

c' = cos 8 iang z — sin sin a

d' = sin 8 cos OL

und ferner
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— K^ COS (z) COS % ^ h sin H ^= C
- K' sin = hcosH= D (9)

h sin Htang e = /

— Ä"' sin 9 cos Tzcos t =^ h^si?i Hq = Cq

— K' sin 9 sin u = h^ cos Hq ^^ Dq (10)

— K' sin 9 cos iz sin s = /q ,

so erhält man für den veränderlichen Theil der Aberration

ex' — a = /i sin {H -\- a) sec B = c C -\- dD
S' — r= h cos {H + a) sin 8 -+- / cos ^ = c' C -\- d'D ^ '

und für den constanten Theil

a' — a r= Hq sin {Hq -\- o.) sec ^ = <r C^ -t- dD^
6' — 8 = JiqCos {Hq -+ rx) sin 8 + /„ cos d == c' Cq -t d' Dq. ^ '

Während die Grössen c, d, c' , d' für jeden Stern constant sind, sind die durch

Gleichung (9) und (10) eingeführten Hilfsgrössen vom Sternort unabhängig, aber

mit der Zeit veränderlich. Zur bequemeren Berechnung der Aberration ent-

halten daher die astronomischen Ephemeriden, die mit der Zeit veränderlichen

Grössen h, H, i und C, D, erstere in der Regel für die Epochen mittlerer

Zeit, letztere für die Sternzeitepochen. Man pflegt die ersteren zu benutzen,

wenn es sich um Berechnung der Aberration für eine Anzahl verschiedener

Sternorte, letztere dagegen, wenn es sich um die Berechnung der Ephemeride

eines Fixsternes für einen längeren Zeitraum handelt.

Zur Berechnung des constanten Glieder der Aberration nach Gleichung (10)

und (12), welche bei Planeten- und Kometenbeobachtungen zuweilen erfordert

wird , können nach Oppolzer's »Lehrbuch znr Bahnbestimmung der Kometen

lind Planeten« (Leipzig iSSo), folgende Werthe benutzt werden:

1850 9-534 350-5°

1900 9-534 349-7

1950 9-534 348-9

Aus den Formeln (7), welche sich auf den Aequator beziehen, lassen sich

die für die Ekliptik geltenden ableiten, indem man s = setzt und statt a und

8 die Länge X und die Breite ß substituirt. Man erhält dadurch

X' — X = — 20"-492 cos (O — X) sec ß — 0"-343 cos (X — tt) scc ß

ß' _ ß = — 20" -492 sin (0 — X) sin ß + 0"-343 sin (X — ir) sin ß.
^ '

Aus diesen Gleichungen ergiebt sich, dass jeder Stern im Laufe des Jahres

in Folge der Aberration um seinen wahren Ort eine Ellipse beschreibt, deren

grosse, der Ekliptik parallele Axe 40"-984, deren kleine Axe 40"-984 «>/ ß ist.

Sterne, welche im Pol der Ekliptik stehen, beschreiben daher einen Kreis, solche

welche in der Ekliptik stehen, eine gerade Linie.

Für die Sonne findet man, indem man X = 0, ß = setzt

0' _ = _ 20"-492 — 0"-343 cos (0 - tt). (14^

c) Die seculare Aberration. Durch Substitution der Ausdrücke (5) in

(2) erhalten wir die Glieder erster Ordnung:

V
a' — a = — ^777 cos D sin (a — Ä) sec 8

IX sin 1

V (^^)

S' — 8 = — :—TTT \cos D COS (a — Ä) sin 8 — sin D cos 81.
]i.sin\^ ^ ' '

0-024"
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Diese Grössen sind, von langsamen Veränderungen abgesehen, für jeden

Stern constant und verbinden sich mit dem mittleren Ort. Da aber die Grössen

V, D, A nicht genau bekannt sind, so lässt sich der Betrag der secularen

Aberration nur angenähert schätzen.

Die im Vorstehenden entwickelten Formeln genügen meistens zur Berechnung

der Aberration, in gewissen Fällen aber kann es erforderlich werden, einige

Glieder höherer Ordnung zu berücksichtigen, welche sich zum Theil aus

den quadratischen Gliedern der Formeln (2), zum Theil aus der Wahl der für die

Aberrationsformeln anzuwendenden Argumente ergeben.

Zunächst erhält man folgende vom Quadrat der jährlichen Aberration her-

rührende Glieder zweiter Ordnung, wenn man sich erlaubt, die Produkte in

sin^ \z und in Deklination aussefdem die nicht mit tangl multiplicirten Glieder

zu vernachlässigen:

(a' — a).^ = \ K'^sin 2 (© — a) sec^ 6 - IK'^sin^ \ e cos sin (0 — 1^)sec'^ o

{^'— ^)^=— :^K"^cos'^{Q—a.)tangb + 1K"^sin^\zcosQ)cos(icos{Q-^)tangh ^ ^

Numerisch erhalten wir folgende Correctionsglieder:

+ ^<?f2s j-o"-001018 sin'^iQ) — a) — 0"-000168 cos^sin (0 — 2a)]

— tang 8 [0"-001018 cos^ (O — «) — 0"-000168 cos cos a cos (0 — a)],

welche nur für Polsterne merklich werden können.

Die Gleichungen (2) ergeben ferner Glieder, welche das Produkt aus der

jährlichen und secularen Aberration enthalten. Diese sind

V
(a' — a) 2 = Ä'' - sec'^ 8 cos D [sin sin {2a — A)-h cos cos {2a. — A) cos s]

''

V .

(17)

(3' — 8)2 = — K' — tang 8 cos D sin (a — A){cos cos acos s. -h sin sm a),

wo wieder nur das mit tang 6 multiplicirte Hauptglied mitgenommen ist. Die

übrigen Glieder zweiter Ordnung, welche die tägliche Aberration enthalten,

sind ihrer Kleinheit wegen, das mit dem Quadrat der secularen Aberration be-

haftete Glied aber ist deswegen nicht zu berücksichtigen, weil es in Verbindung

mit dem Gliede erster Ordnung nur eine constante Veränderung des mittleren

Ortes ergiebt.

Die Argumente a und 8 der Ausdrücke (7) für die jährliche Aberration sind

die wahren, d. h. auch von der secularen Aberration befreiten Coordinaten

des Sternes. Dieselben haben die Form

a = a i'a-HiVa

= 80 + ^8+ ^0,

WO F und A/ die Präcession und Nutation, a,,, ö^ aber die Coordinaten des-

jenigen mittleren Ortes zur Zeit der Epoche bedeuten, welcher sich um den Be-

trag der secularen Aberration Aa und Ao Tvergl. die Gleichungen 15) von dem

uns bekannten mittleren Ort unterscheidet. Für die Berechnung der Aberration ist

es nun bequemer, statt der wahren Coordinaten die Coordinaten a^ -l- Aa und

8(, -t- A8 dieses letzteren Ortes als Argumente einzuführen. Werden die Formeln

(7) daher mit diesen berechnet, so müssen der so gefundenen Aberration

Correctionsglieder hinzugefügt werden, welche man erhält, indem man (7) nach

a, 8, 0, e differenzirt und in die Differentiale

//a = — Aa -I- /"c 4- iV„

«/8 = — A8 H- Pg-H iVs
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und für ^0, dt die Präcession und Nutation dieser Grössen substituirt. Es

ist aber

T'a = t(w -h « tang 8 sin a)

P^r= xn cos a,

wo T die seit der Epoche verflossene Zeit, m und n die bekannten Constanten

bedeuten. (S Präcession). Ferner sind nach Peters die Hauptglieder der

Nutation (S. d.)

iVa = — 15"-832 sin Sl — (6"-868 sin Sl sin a + 9"-224 cos ^ cos a) iang8

iVg = _ (6"-868 sin Sl cos ol — 9"-224 cos ft sin ot)

in denen Sl die Länge des Mondknotens bezeichnet. Endlich hat man für die

Differentiale der Ausdrücke (7)

ä(a' — o) = K' {cos sin a cos z — sin cos a) sec o • da.

— K ' (cos cos a cos e -\- sin sin a) sec o iang o • do

d(8' — 8) = jST' (cos cos a cos s -[- 5/« j/« a) sin ri • da,

wo jedoch alle Glieder fortgelassen sind, welche nach der Substitution von da.

und do in Bezug auf sec 8 und fang 8 von höherer Ordnung werden, als die

obigen. Die Differentiale dQ und dz verschwinden dadurch vollständig.

Vermittelst obiger Gleichungen erhalten wir nun:

1) Glieder, welche die Produkte der Präcession und jährlichen Aberration

enthalten:

</(a' — «) = — K'nx sec 8 tang {cos e cos Qcos 2oi + sin sin 2a)

d{8' — 0) = -h K'nx sin tang 8 {cos e cos cos a. -f- sin sin a) i-m a ^ '

mit den numerischen Coefficienten

K'ncoss. = -^ 0"-001827

K'n = + 0"-001992.

2) Glieder, welche die Produkte der Nutation und der jährlichen Aberration

enthalten.

d(a.'— a) = K' sec tang 8 [+ 6"'868 sinSl{coszcos(z) cos^'x-\- sin sin 2a)—
— 9""224 cosSl {cosBCOsQ sin 2a — sin cos 2a)]

d{8'— 8)— =X' sinotang8[-\-Q"-8ßS sin Sl {cos z cosQ cos a.-\- sin(z)si}ia.)sina-

+ 9 " •224 cos Sl {cos e cos cos a -|- sin sin 1) cos a]

mit den Coefficienten

K'- 6"-868 cosz= + 0"-00Ü612

^'.6"-868 = + 0" -000669

K' • 9"-224 cost= -^ 0"-000841

A''-9".224 = -H 0"-000916.

Alle diese Glieder werden daher nur für Polarsterne merklich.

3) Das Produkt der jährlichen und secularen Aberration endlich ergiebt,

wenn man sich erlaubt, entsprechend den oben vorgenommenen Abkürzungen

sec^ und tang^b zu vertauschen

d{rf.' — a) = — K' - cos D sec^h\cos e cos cos (2a — A)-\- sinQ)sin (2a— Äf\

K (20)

</(8' — 8) r=-\- K' — cosD tang 8 {cos s cos (^cos a. -\- sin sin a) sin (a — A).

Durch Vereinigung der Glieder (17) und (20) erhält man die von der secu-

laren Bewegung des Sonnensystems abhängigen Glieder in der jährlichen Aber-

ration. Wie man aber sieht, heben diese Glieder sich auf, es werden deshalb

nur die von uns vernachlässigten kleineren Glieder Einfluss auf den scheinbaren

(19)
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Ort des Sternes gewinnen können. Wie Villakceau in der »Connaissancc des

Temps« für 1878 nachgewiesen hat, besteht deiselbe darin, dass die Constante

der Aberration für verschiedene Sterne einen anderen Werth haben kann und

zwar besteht die Relation

^^1' = kAi— - cos xj,

cos y. = cos D cos {a — A) cos 6 -|- sin D sin 5

und X den Bogen . grössten Kreises zwischen dem Orte des Sternes und dem
Apex der secuJaren Bewegung bezeichnet. Für Sterne, welche in Beziehung

auf den Apex als Pol in einem Parallelkreis liegen, ist K^ constant. Das zweite

Glied in K^' kann abei für die Beobachtungen nur dann merklich werden,

wenn V sehr viel grösser ist als die Geschwindigkeit der Erde. Ist das der

Fall , so bietet die genaue Bestimmung der Aberrationsconstante von ver-

schiedenen Sternen die Aussicht, Richtung und Grösse der secularen Bewegung

zu ermitteln.

Bestimmung der Constante der Aberration.

Zur Ermittelung des numerischen Werthes dieser Constanten eignen sich

am besten die Beobachtungen der Rectascensionen und Deklinationen des Polar-

sternes, sowie die Beobachtungen der Deklinationen von Zenithsternen. Es sei

K^ ein genäherter Werth der Aberrationstante und der wahre Werth

Setzt man nun in (7) — cos a cos £ = a sin A
— sin a = a cos A

sin a sin h cos s — cos sin t = i> sin B
— cos a sin 5 = ^ cos B,

so ist, von den constanten Gliedern abgesehen,

a' — a = K' a sin (A -+ O) sec S

0' — h = X' d sin {B 4- O).

Berechnet man jetzt unter der Voraussetzung, dass Präcession und Nutation

genau bekannt sind, und dass die angenommenen mittleren Coordinaten des

Sternes die Correctionen Aa und AS erhalten müssen, die Aberration mit ä'q, so

erhält man aus jeder Beobachtung eine Gleichung von der Form:

« = Aa + ^K'-asin (A •+ 0) scch

n = Mi + t^K'-bsin {B + 0),

wo n, n' die Unterschiede zwischen dem beobachteten und dem mit der Con-

stante Kq berechneten Ort im Sinne Beobachtung — Rechnung bedeuten. Im

praktischen Fall wird man in die Gleichungen auch die Parallaxe, bei sehr

langen Beobachtungsreihen vielleicht auch Verbesserungen der Nutationsconstante

einführen.

Wie ersichtlich müssen die Beobachtungen vornehmlich zu den Zeiten an-

gestellt werden, wo die Summe A -\- und .5 -f- O bei 90° und 270° liegen,

weil dann die Aberration ihr Maximum im positiven und negativen Sinn erreicht.

Bei Benutzung von Polarsternbeobachtungen muss aber bei der Berechnung der

Aberration auf die oben entwickelten Glieder zweiter Ordnung Rücksicht genommen
werden. Die Polarsterne bieten den Vorzug, dass einerseits die durch die

Aberration bedingten Aenderungen der Rectascension mit dem Faktor sec^ multi'
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plicirt sind und andererseits die Aberration in Deklination sich bei oberer und

unterer Culmination in der Zenithdistanz im entgegengesetzten Sinn äussert.

Nach einer von W. Struve vorgeschlagenen Methode sind die Durchgänge

von Sternen, welche sehr nahe dem Zenith culminiren, durch den ersten Vertical

zur Bestimmung der Aberrationsconstante besonders geeignet, weil sich aus

ihnen die Deklination des Sterns, beziehentlich der Unterschied zwischen letzterer

und der Polhöhe sehr genau ableiten lässt. Nach dieser Methode ist sowohl

der frühere SxRuvE'sche Werth der Constante, wie auch der später von Nyr^n
abgeleitete bestimmt worden.

Endlich ist tür diesen Zweck auch die sogenannte TALCOxx'sche Methode
zu empfehlen, bei welcher die Unterschiede der Zenithdistanzen je zweier in

nahezu gleichen Abständen vom Zenith nördlich und südlich culminirenden

Sterne gemessen werden.

Ist nämlich z die Zenithdistanz, © die Polhöhe, 8^ die Deklination eines

südlich, (5„ die eines kurz vorher oder nachher nördlich vom Zenith kulminiren-

den Sterns, so ist

2j = 9 — Os

Zu = ^n 9,

also

0« -h 8i Zs — Zu
cp =

2 2

Man wählt nun bei dieser Methode die Sterne so, dass Zs sehr nahe gleich

Zn wird, dass also nur die kleine Differenz Zs — Zu mikrometrisch auszumessen

ist. Ist dann der bei der Berechnung von -^^—^—^ aus den angenommenen

mittleren Oertern der Sterne verwandte Werth der Aberrationsconstante um dK^

fehlerhaft, so wird ^^-^

—

- , da es sehr nahe gleich 9 ist, um den für das Zenith

geltenden Betrag dieses Fehlers irrig erhalten und ausserdem um den bei An-

nahme der mittleren Deklination begangenen Fehler. Es wird also der wahre

Werth von 9 sich ergeben.
fp = cpjj -^- A -h ^ • dK\

wenn cp^ den aus den Beobachtungen folgenden Werth der Polhöhe, A den

Fehler der Sternposition und a den Faktor der Aberrationscorrection für das

Zenith bedeutet, welchen man nach Gleichung (7) erhält als

a = cos Q {sin a sin cp cos e — cos
(f
sin e) — sin cos a sin cp,

wenn man das constante Glied der Aberration bei Seite lässt.

In Wirklichkeit wird man zur Bestimmung von 9 nicht ein einziges Slern-

paar, sondern eine ganze Gruppe von solchen, die in kurzen Zwischenräumen

kulminiren, zur Erhöhung der Genauigkeit beobachten (s. übrigens auch den

Artikel »Polhöhenbestimmung«).

Beobachtet man nun einige Stunden später eine zweite solche Gruppe, so

gilt für diese analog

9 = 9o' -4- A' -h a'-dK',

und durch Subtraction erhält man nun, da 9 für die kurze Zwischenzeit als un-

veränderlich angesehen werden kann.

{a'-a)äK' + (A' - A) = - (9o' - 9)
oder

b'dK' + (A' - A) = - A9.
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In dieser Gleicl)ung ist fcp^' — cp^) durch die Beobachtung bekannt und
{a' — a) ^= b leicht zu berechnen. Der numerische Werth von b ist jedenfalls

negativ, wenn wir voraussetzen, dass die zweite Gruppe im l,aufe derselben

Nacht nach der ersten culminirt. Denn die Wirkung der Aberration besteht

ja darin, den Sternort im grössten Kreise nach dem Apex der Erdbewegung zu

verschieben. Nun geht der Apex in der täglichen Umdrehung der Sonne um
6 Stunden vorauf. Bei Sonnenuntergang hat er also seinen tiefsten Stand im
Norden unter dem Horizont, so dass ein Zenithstern dann am meisten nach

Norden verschoben erscheint, also eine positive Aberration in Deklination hat.

Im Laufe der Nacht kommt dann der Apex immer höher, die positive Aberra-

tion in Deklination wird immer kleiner, sie wird um Mitternacht herum 0, wenn
der Apex in den ersten Vertikal kommt, wird dann negativ und erreicht Morgens,

wenn der Apex culminirt, ein negatives Maximum. Unbekannt ist in obiger

Gleichung nur nocli (A' — A), die Differenz der in den Deklinationsmitteln der

beiden Gruppen übrig bleibenden Fehler. Sobald nun die erste Sterngruppe

in den Tag vorgelaufen ist, nimmt man hinter der zweiten wieder irr. Abstand

von einigen Stunden eine dritte und erhält die analoge Gleichung

(a" - ^')
. dK^ + (A" - A') == - (9o" ~ To')

oder
b' dK' + (A" - A') = A'<p.

Mit der Zeit nimmt man dann eine vierte, fünfte u. s. w. Gruppe hinzu,

bis man nach Verlauf eines Jahres wieder die allererste beobachtet, allerdings

dann als nachfolgende hinter der mit der höchsten Ordnungszahl bezeichneten

Gruppe. Durch Summation aller Gleichungen

b-dK' -^ (A' - A) = A(p

b'-dK' -H (A"- A) = A'9

ergiebt sich dann
b" • dK' + (A - A(«)) = A(«)(p

Ib-dK' = 2A9,

indem sich die cyklische Summe der Deklinationsfehler aufhebt.

Nun zeigt Küstner (Astr. Nachr. No. 3015), dass es am vortheilhaftesten

ist, 4 Sterngruppen zu beobachten, deren Mitten in den Rectascensionen 6^S 14''*,

18^ 22^' liegen. Es ist aber

b = sin 9 [cos © cos e {sin a' — sin a) ~ sin {cos a' — cos a)]

= ^sin <p sin \ {a! — a) [cos cos £ cos\{ri 4- a) -+- sin sin^{'x' -+- a)].

Um die Werthe von für die numerische Rechnung anzusetzen, ist zu

beachten, dass zwei Gruppen immer um jene Zeit herum gemeinsam beobachtet

werden können, wenn die Mitte ihrer Rectascensionen um Mitternacht culminirt,

dass dann die Rectascension der Sonne 12 Stunden grösser ist und damit die

Länge der Sonne aus den Tafeln entnommen werden kann. So finden wir

für Gruppe 6''' und 14^' um den 16. Februar = 328°,

14^' „ 18^' „ „ 23. Mai 0= 62°,

18^ „ 22^' „ „ 2o.JuH 0= 118°,

22^' „ 6''' „ „ 25. October = 212°.

Man übersieht jetzt auch sofort, dass b = b'", b' = b" und zwar

b = b'" = 2sin^ sin 60° [cos 328° ^^.f 23 J° cos 150° + sin S2S° sin 150°]

b' = b" = 2 sin 9 sin 30° [cos 62° cos 1^^" cos 240° + sin 62° sin 240°J.

Valentin KR, Astronomie. 1. 12
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Diese Formeln ergeben ausgerechnet

b = — 1-625 jz« (p,

b' = — 0-979 sin <p,

sodass 2/5 = — 5-208 j/«(p, also z.B. für 9 = 50°, 2^ = — 3-989. Man er-

hält also in unseren Breiten die Correction der Aberrationsconstante nahezu mit

ihrem vierfachen Betrage aus der cyklischen Jahressumme der einzelnen Gruppen-

dififerenzen.

B. Planetenaberration.

Es sei / die Zeit der Beobachtung, T die Zeit, zu welcher das Licht vom
Planeten ausgegangen ist, c die Zahl der Secunden, welche das Licht gebraucht,

um den Halbmesser der Erdbahn zu durchlaufen, und A die Entfernung des

Planeten von der Erde, so wird sein

Je nachdem nun Ä bekannt ist oder nicht, wird man zur Berücksichtigung

der Planelenaberration verschiedene Methoden anwenden. Die Betrachtung der

Fig. 49 ergiebt nun folgendes bei Anwendung der dort eingeführten Bezeichnungen.

Es ist

p'F=V'X, SF^ Vx,

mithin

p'F:p'S=QQ':FQ\
daher sind die Richtungen p' S und FQ' parallel. Da nun aber SFQ' die

vollständige Fixsternaberration ist, so ergeben sich folgende Vorschriften:

1) Ist die Entfernung A bekannt, so bilde man x = A^, dann ist der zur

Zeit ^beobachtete scheinbare Oit des Planeten gleich dem wahren Ort desselben

zur Zeit T, gesehen von dem Erdorte zur Zeit T. Dies Verfahren ist anzuwenden,

wenn man z. B. Beobachtungen mit einer Ephemeride, die wahre Orte giebt,

vergleichen will.

2) Aus der ersten Methode ergiebt sich ohne Weiteres die zweite. Wie
nämlich der wahre Ort zur Zeit T mit dem scheinbaren zur Zeit / identisch

war , so wird der wahre Ort zur Zeit / mit dem scheinbaren zur Zeit / + t

identisch sein. Unter der Voraussetzung, dass die Bewegung des Planeten

bekannt ist, berechne man daher seine Bewegung in dem Zeitintervall x, und

füge diese dem zur Zeit / beobachteten scheinbaren Ort hinzu; dann erhält

man den wahren Ort zur Zeit /.

3) Befreit man die beobachtete Richtung FQ' vollständig von dem Einfluss

der Fixsternaberration (mit Einschluss der constanten Glieder), so erhält man die

Richtung FS, d. h. den wahren Ort des Planeten zur Zeit T, gesehen vom Erd-

ort zur Zeit /. Diese Methode wird bei ersten Bahnbestimmungen angewandt,

weil dort die Zeit x zunächst noch unbekannt ist. Ist dann ein genäherter Werth

von A ermittelt, so hat man die Zeit des Planetenortes nachträglich um — x zu

corrigiren.

Die erste Methode setzt voraus, dass die Bewegung des Erdortes in der Zeit x

eine geradlinige ist. Da dies nicht streng der Fall ist, so kann für die entfernten

Planeten eine Ungenauigkeit daraus entstehen, welche z. B. beim Neptun auf

'-03 in Länge steigen kann.

Man kann die eben angeführten Methoden zur Berücksichtigung der Planeten-

aberration auch ohne geometrische Betrachtungen aus den Gleichungen (2) ab-

leiten, indem man statt der Componenten der absoluten Geschwindigkeit der

Erde die Componenten der relativen Geschwindigkeit in Beziehung auf den
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Planeten einführt. Man erhält dadurch Gleichungen, aus denen sich die

genannten Methoden als einfache Folgerungen ergeben, doch wird es nicht

nöthig sein, hier auf die Ableitung derselben einzugehen.

E, V. Rebeur-Paschwitz.

Aequatoreal wird ein zu Winkelmessungen dienendes Instrument mit zwei

gegen einander rechtwinkligen Drehungsaxen, von denen die eine parallel der

Umdrehungsaxe der Erde ist, genannt. Die erste Anwendung derartig auf-

gestellter Instrumente, der sogen. Armillarsphären (s. d.) geschah wahrscheinlich

schon im Alterthum durch Timocharis und Aristillus, eine vielfache Aenderung

fanden sie später durch TvCHO Brake, welcher auf seiner Sternwarte Uranienburg

mehrere »ArmiUae aeqtiatoriae«. aufgestellt hatte, die er zur Beobachtung der

Stundenwinkel und Deklinationen der Sterne benutzte. Die neuere Form der

Aequatoreale, und namentlich die Verbindung mit dem Fernrohr datirt wahr-

scheinlich aus dem Ende des siebzehnten Jahrhunderts, wo Olaus Römer auf

dem »runden Thurm« in Kopenhagen eine ^^Machina aequatoreai mit einem

Fernrohr von 3 Fuss Länge aufstellte, später sind Aequatoreale namentlich von

Ramsden, Fraunhofer, und in besonders vollkommener Ausführung in neuerer

Zeit von den Repsold's angefertigt.

Die der Erdaxe parallele Umdrehungsaxe des Aequatoreals nennt man die

Stundenaxe, die darauf senkrecht befindliche die Deklinationsaxe. Beide

Axen sind mit getheilten Kreisen versehen, an denen man mit Hilfe von Nonien

oder Mikroskopen resp. den Stundenwinkel und die Deklination eines eingestellten

Gegenstandes ablesen kann. Die Einstellung geschieht mit einem Fernrohr,

welches in der Regel an einem Ende der Deklinationsaxe angebracht ist, und

dessen Absehenslinie sehr nahe senkrecht gegen die Richtung der Deklinations-

axe steht. Damit das Instrument in jeder Lage im Gleichgewicht ist, muss an

dem dem Fernrohr entgegengesetzten Ende der Deklinationsaxe ein Gegengewicht

angebracht sein.

Wir sehen zunächst von den Einwirkungen der Schwere auf das Instrument

ab, und nehmen an, dass die Deklinationsaxe genau senkrecht gegen die Stunden-

axe, und die Absehenslinie genau senkrecht gegen die Deklinationsaxe gerichtet

ist. Drehen wir dann das Instrument so um die Stundenaxe, dass die Deklinations-

axe horizontal wird, so muss, wenn wir jetzt das Fernrohr um die Deklinations-

axe herumdrehen, die Absehenslinie einen Verticalkreis an der Himmelskugel

beschreiben, welcher identisch ist mit demjenigen Verticalkreis, in welchen die

Pole der Stundenaxe fallen, und welcher, wenn die Stundenaxe genau parallel

der Erdaxe ist, mit dem Meridian des Beobachtungsortes zusammenfällt.

Wir wollen nun die letzte Voraussetzung nicht machen, und diejenige

Verticalebene, in welcher die Pole der Stundenaxe liegen, den Meridian des

Instrumentes nennen. Den Winkel, welchen diese Ebene mit dem Meridian

des Beobachtungsortes bildet, und der bei einem nahe berichtigten Instru-

ment immer sehr klein ist, nennen wir das Azimuth des Instrumentes, und

rechnen es positiv, wenn Sterne, welche südlich vom Zenith culminiren, den

Meridian des Instrumentes früher passiren als den Meridian des Beobachtungs-

ortes.

Unter den oben gemachten Voraussetzungen wird jeder der beiden Pole der

Deklinationsaxe, wenn das Instrument um die Stundenaxe herumgedreht wird,

einen grössten Kreis an der Himmelskugel beschreiben, den man den Aequator

des Instrumentes nennen kann.

12*



i8o Aequatoreal.

Denken wir uns nun durch irgend einen Punkt S der Himmelskugel (Fig. 50)

und diejenigen Punkte, in welchen die verlängerte Stundenaxe die Himmelskugel

trifft, einen grössten Kreis gezogen, so wird derselbe den Aequator des Instru-

mentes rechtwinklig durchschneiden. Den Winkel, welchen die Ebene dieses

grössten Kreises mit der Ebene des Meridians des Instrumentes bildet, nennen

wir den Stundenwinkel des

Punktes 6* am Instrument,

und zählen ihn vom Meridian des

Instrumentes an in der Richtung

von Süden durch Westen bis 360°;

ferner nennen wir den Bogen des

grössten Kreises, welcher zwischen

dem Punkte »S und dem Aequator

des Instrumentes liegt, die De-
klination des Punktes 6* am
Instrument, und rechnen sie

positiv, wenn der Punkt S nörd-

lich vom Aequator ist.

Der Stundenkreis sei in der

Richtung der täglichen Bewegung

eingetheilt von 0° bis 360° (oder

von 0^' bis 2A^'). Im Allgemeinen

wird jeder Punkt der Himmels-

kugel in zwei verschiedenen La-

gen des Instrumentes beobachtet

werden können, die mit »Deklina-

tionskreis folgend« und »Deklina-

tionskreis vorangehend« bezeich-

net werden mögen. Wenn der

Stundenwinkel am Instrument ist, so sei die Ablesung des Stundenkreises in

der einen Lage des Instrumentes 0, in der anderen & + 180°, wo wir 9- als Index-

fehler des Stundenkreises bezeichnen wollen Die Eintheilung des Deklinations-

kreises gehe ebenfalls von 0° bis 360°, und zwar gebe der Kreis, wenn ein

Punkt im Aequator des Instrumentes am Fernrohr eingestellt ist, in der einen

Lage die Ablesung A, und in der anderen 180° + A. Die Grössen und A
wird man der Bequemlichkeit wegen meistens sehr klein halten.

Es sei nun für irgend einen eingestellten Punkt der Himmelskugel die Ab-

lesung am Stundenkreise in der Lage I des Instrumentes T, in der Lage II

T -+- 180"^, am Deklinationskreise in der Lage I Z>, in der Lage II 180° — Z>,

so wird sein:

(A.50.)

Stundenwinkel am Instrument:

ftir Lage I = r +
„ „ II =r+ 0+180°

Deklination am Instrument:

für Lage I = Z» + A

„ „ II = 180° - Z> 4- A.

Der Stundenwinkel am Instrument der Pole der Deklinationsaxe ist um 90°

verschieden von dem Stundenwinkel eines am Fernrohr eingestellten Gegen-

standes, er wird also in Lage I = 90°+7'+0 sein. Hierin wird offenbar

nichts geändert, wenn wir von unserer bisherigen Voraussetzung abgehen, dass

die Deklinationsaxe rechtwinklig gegen die Stundenaxe steht, denn wenn wir

annehmen, dass die beiden Axen irgend einen anderen Winkel gegen einander
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bilden, so wird dadurch nur die Deklination, nicht aber der Stundenwinkel des

Pi)les der Deklinationsaxe geändert.

Wir wollen jetzt die Untersuchung verallgemeinern und annehmen, dass

weder die Deklinationsaxe auf der Stimdenaxe, noch die Absehenslinie auf der

Deklinationsaxe genau senkrecht steht, auch wollen wir die Biegungen, welche

sowohl das Fernrohr als auch die Deklinationsaxe erleiden, in Rechnung ziehen;

indessen mag doch vorausgesetzt werden, dass die Aufstellungsfehler und die

Biegungen des Instrumentes so kleine Grössen sind, dass wir ihre Quadrate und
Produkte vernachlässigen können. Die Stundenaxe wird ohne Zweifel auch

durch ihr eigenes und das Gewicht der übrigen Theile des Instrumentes gebogen,

wir brauchen hierauf aber keine Rücksicht zu nehmen, weil diese Biegung in

jeder Lage des Instrumentes die> gleiche sein muss. Denn einestheils ist die

Neigung dieser Axe constant, und anderentheiis muss der Schwerpunkt derjenigen

Theile des Instrumentes, welche sich um die Stundenaxe herumdrehen, immer
in die Stundenaxe selbst fallen, da sonst das Instrument nicht in jeder Lage im

Gleichgewicht sein könnte. Die Wirkung der Schwere auf die Stundenaxe be-

steht also nur darin, dass der Pol dieser Axe sich an einem anderen Punkte

des Himmels befindet als dort, wo er ohne Wirkung der Schwere sein würde,

er wird aber bei jeder Stellung des Instrumentes unveränderlich in derselben

Lage bleiben.

Es sei nun (Fig. 50) Z das Zenith, P der Weltpol, P^ der Pol der Stunden-

axe des Instrumentes, S^ ein auf die Mitte des Fadenkreuzes eingestellter Stern,

und S derjenige Punkt der Himmelskugel, welcher bei derselben Stellung des

Instrumentes auf der Mitte des Fadenkreuzes erscheinen würde, wenn keine

Biegung des Fernrohres vorhanden wäre. Die Punkte ^ und S-^ liegen auf dem-

selben Verticalkreise ZSS^, die Länge des Bogens SS^ können wir mit grosser

Annäherung als proportional dem Sinus der Zenithdistanz des eingestellten Objekts

annehmen, sodass wenn a der Betrag der Biegung im Horizont ist, sehr nahe

^'.Sj = a sm ZS wird. Wir wollen ferner annehmen, dass der westliche Pol der

Deklinationsaxe in den Punkt Q fallen würde, wenn keine Biegung der Axe
stattfände. In Folge der Biegung möge aber der Pol in den Punkt Q^ fallen,

wo Q und Q^ in demselben Verticalkreis ZQQ^ liegen werden. Bezeichnet^

den grössten Betrag der Biegung der Axe, welcher bei horizontaler Lage der

Axe stattfindet, so können wir <2<2i ^= B sin ZQ annehmen. Wir ziehen nun

durch Q einen Bogen grössten Kreises Qq senkrecht auf P^Q^, dann ist, da

wir das kleine Dreieck Q^Qq als ebenes betrachten können, und QQ.^^ immer

ein sehr kleiner Bogen ist, mit grosser Annäherung

P^Q^ = P^Q -^ QQ^ cos P^Q^Z r= p^Q-^ B sin ZQ cos P^Q^Z,

ferner ist

Es ist aber;

ZP,Q, ^ZP,Q + QP,Q^.

sin P^QZ
sin Q^P^Q = sin QQ^ sin P^ Q j

oder da wir die Sinus der kleinen Grössen Q^P^Q und (2<2i "^it den Bögen

vertauschen können

n P n nn ^^>^A<2^ ^ sin Z Q sin P^QZ
Q^p,Q = QQ, sinP.Q,

=^—
ü^rp;Q,
—

und also

^ ^
^ sm P^Q 1
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Der Winkel ZP^Q ist der Stundenwinkel am Instrument des westlichen

Poles der Deklinationsaxe, wenn bei derselben von der Biegung abgesehen wird,

und derselbe war für Lage I des Instrumentes oben gefunden zu 90 '^ H- T -Y- ^.

Es wird demnach:
_ sin ZO sin P^O

Z

^A <2i = 90° + r + d -t- ^ D n •

Der Punkt Q muss bei jeder Stellung der Deklinationsaxe denselben Abstand

P^Q von dem Pole P-^ des Instrumentes haben. Wenn die Deklinationsaxe genau

senkrecht gegen die Stundenaxe gerichtet ist, so muss der Bogen P^Q^= 90° sein.

Da wir aber eine solche Voraussetzung nicht machen wollen, so setzen wir P^Q-=
90° 4- i, wo / eine sehr kleine Grösse ist. Die Neigung der Stundenaxe gegen die

Ebene des Horizonts sei cpj, so haben wir in dem sphärischen Dreieck ZP^Q:

P^Q = 20° -hi,

ZP,=90°-<p„
ZP^Q = 90° -\-T-^^.

Wir erhalten demnach folgende Gleichungen:

sin ZQ sin P^ ZQ = cos c^^cos {T -h %)

sin ZQ cos P-yQZ = si?t tp j cos i — cos cp^ sin i ii?i {T -\- 0).

Nun war aber
P^^Q^P^Q^B sin ZQ cos P^Q^Z,

folglich wird auch, wenn wir beachten, dass QQ^ immer nur sehr klein ist und

daher die Winkel P^Q^Z und P^QZ ohne merklichen Fehler einander gleich

gesetzt werden können:

P^Q^=^ 20° -\- i -¥ B {sinf^cosi — cosff^ sin i sin {T + %).

Setzen wir hier cos i = 1 und vernachlässigen das mit B sin i multiplicirte

Glied, so erhalten wir

P^ Q^ = 90° + i + Bsin 9 1.

Ferner wird
cos cpi cos {T -\- &)

oder da P^Q sehr nahe = 90° ist, also sin P^ Q = 1 gesetzt werden kann,

ZP^Q^ = 90° + r+ d + Bcos^iCos{T-h »).

Setzen wir nun P^Q^ = 90° H- i' und ZP^^Q^ = 90° + T, so erhalten wir

die Gleichungen:
90° + ?' = 90° -+- / + B sin^y

90° -t-
r' 20° + T-\-% + Bcos^^cosiT +%). (1)

Der Punkt Q^ ist der wirkliche Pol der Deklinationsaxe; wenn die Ab-

sehenslinie des Fernrohres auf dieser Axe genau senkrecht stände und man
ausserdem von der Biegung des Fernrohres absieht, so müsste jeder Punkt der

Himmelskugel, auf den die AbsehensHnie des Fernrohres bei einer Drehung des-

::elben um die Deklinationsaxe gerichtet werden kann, genau um 90^' von Q^ ab-

stehen. Wir wollen auch diese Voraussetzung nicht machen, sondern annehmen,

dass die Absehenslinie des Fernrohrs gegen die Deklinationsaxe einen Winkel

90° — c bildet, wo c als eine sehr kleine Grösse angesehen werden kann. Der

Bogen SQ.^^ wird dann ebenfalls = 90" — c sein.

Der Winkel P^Q^S ist gleich dem Complement der am Deklinationskreise

abgelesenen und um den Indexfehler des Kreises verbesserten Deklination,

also für Lage I = 90° — D — A. Danach ist in dem sphärischen Dreieck

P,Q,S
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A<2i = 90° + i',

Q^S = 90° — c,

F^Q^S =^90° — Z> — X
und wir erhalten die Gleichungen

cos /"i^ = — sin i' sin c -4- cos V cos c sin {D 4- A)

sin P^S cos S F^Q]^ = cos i' sin c -4- sin V cos c sin {D + A)

sin /*j S sin SF^Q^ = cos c cos {D -l- A)

oder, wenn man die Grössen zweiter Ordnung in Bezug auf /' und c vernach-

lässigt:
cos F^S = sin (Z> -I- A)

sin F^S cos SF^ Q^ = c -h i' sin {D + A)

sin F^S sin SF^Q^ = cos {D -H A).

Daraus folgt, wenn man F^S um 90° — (-D -h A) immer zugleich positiv

oder negativ nimmt:

FiS = 90° — (Z> -H A)

c -i- i' sin (D + A)
co^gSF.Q, = /a«^(90° - SF,Q,) =

\.^^^^\ ^^^

Nun ist SF^Q^ stets sehr nahe 90°, wir können daher die Tangente von

90° — S F^Qi mit dem Bogen vertauschen und erhalten danach

r. . ^ r.
c ^ V sin (Z> + A)

SF^ Q, = 90° - -^—
(r>\^ x^ •

' ^ * cos{D -{- A)

Femer ist ZF^S = ZF^^Q^ — SF^Q^, und da ZF^Q^ = 90° + 7' gesetzt

war,

* cos {p -t- A)

Ziehen wir Sq senkrecht auf F^ S^, so ist F-^S^ = F^<s -\- S^g = FiS +
SS^cos F^S-^Z. Es ist aber SS' = a sin ZS, folglich

i^, ^ j == 90° — (Z> + A) + a sin ZS cos F^ S^ Z.

Ferner ist

.
sin F.. S^ Z

sm SF^ 5, = szn SS^ •
-

^.^^ p ^ ,

oder wegen der Kleinheit von SF^S^ und SS^ mit genügender Annäherung

SF S -SS 'Jllllll.

und

ZP^ -ync^ss 'i^PxS^Z c-\-Vsin{D+ b.) ^ ,:,,.-'"' ^ ^^^ZF,S,-ZF,S + SS^ ^.^p^^ -y+
cos{D-v-^)

+«^^''^^
sinF.S '

Nun ist

sin ZS cos F-^SZ = sin cp^ sin F^S — cos cp^ cos F^S cos ZFyS
und

sin ZS sin F^SZ = cos
(f>^

sin ZF^S,
folglich

sin ZS cos FySZ = sin (p^ cos (Z> + A) — cos cpj sin {£> + A) cos ZF^S.

Daraus folgt, wenn wir im Coefficienten von a die wenig von einander ver-

schiedenen Winkel F^SZ und F^S^Z vertauschen

/\^, = 90 — (Z> -I- A) H- a [sin cp^ cos (Z> + A) — cos 9^ sin {D + A) cos ZF^ S\

ferner ist ZF^S = ZF^Q - SF^Q, und da ZF^Q = 90° + T-h {} und SF^Q
sehr nahe 90°, so können wir in dem Coefficienten von a setzen ZF^S = J'-h d,

und erhalten
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P^S^ = 90 — {£> -h ^) -\- a {sin 9^ cos (Z> + A) — cos cpj sin {£> -+- A) cos {T + d)],

und (wenn wir ZF^S^ = /^ setzen)

7 p c _ . _ 7^' ^ ^ + /':r/;?(-P+^)
_^ ^ cosr:f^sin{T + %)

^^1^1 - ^1 - ^ + ^^^ (2) 4- A) "^ '^
^^j (^ + A)

Nun war nach (1)

V = i -\- B sin cp^

T =7 -^^ + Bcos^^ cos {T -^ ^\
daher

c-\-isiniD-\-^ B

cos{p + A) Ti V /

und P^S^ = 90° — 81 gesetzt

8j = (Z> H- A) — 0; [(j/« (pi
cos (Z> + A) — ^ö5<pi 5/« (Z> 4- A) r^^ (^ + S)].

Wenn wir in den Coefficienten der kleinen Grössen /, B und a, 8^ = D -h I^

und /j = 7"+ d setzen, so erhalten wir folgende Gleichungen:

^ „ c-+-isin8, B , . . ^ ^ ^ a
t,r=i 4-a+ r— -\- —(sm(D.sin(i^+cos(D,cos6..cost,)-\- ^ cos (o, sin f., ,^^^ cos 8j^ cos8i^ Tl 1 Ti 1 1/

I

coso^ ^^ ^
(2)

81= Z> + A— a {sin f^cosBi — cos(f^ sin b^cost^).

Es werde nun gesetzt: FS^ = 90° — 0, FF^^ = £, FZ =
(f

und die Winkel

ZFF^-=h, ZFS^ = A ZF^F= 180° — ^1, und ZF^S^ = t, so haben wir für

das Dreieck F^^FS^ die Gleichungen:

^/« 8 = f<?j e sin 8j — ^m s cos 8j ^«^j' (/j — h^)

cos 8 fö5 (/ — h) = sin e sin 8^ + (T^^ s cos S^ f<?^ (/j — h^) (3)

fö^ 8 j/« (/ — h) = cos 0^ sin (/j — /zj.

Das Dreieck ZFF^ ergiebt die Gleichungen:

sin cpj = sin cp ^(?5 e + cos cp ^/« s cos h

cos 9j^ cos h^ = — sin cp sin s + ^^^ cp cos e f«?^ /? (4)

cos <pj^ j/« /^j = <:t?^
<f>

i'/« /i.

Wenn wir wieder den Sinus des kleinen Bogens s gleich dem Bogen selbst,

und den Cosinus gleich der Einlieit setzen, so erhalten wir aus (4)

COS^iX)^
sift h^ cos h^ 2 sin h^ cos h = — e tafig <p sin h^

.

Nun ist

sm h = sm li. -^

,

^ cos
(f

folglich

sin h cos h^ — cos h sin h-^ = — s tang cp sin h^,

untl

si?i {h — h-^) = h — /^j = — £ tang 9 sin /;,.

Ebenso folgt aus (3)

t = ty — s tang'^ sin hy — e tang 8j sin (/j — h^)

sin = sin 3^ — t cos 8^ cos {t^ — h^,

woraus folgt

2 sin \ (8 — öj) cos ^-(0 + 8^) = — e cos 8^ cos (/j — h^),

oder mit hinreichender Annäherung

8 — 8^ = — £ cos [t-^ — /ij).
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Setzen wir nun
e cos h^ =-./

s sin /?j = /^ cos cp,

so erhalten wir

t ^= t^ — e tang
(f>

sin h^ —f tang Oj sin f^ -h k cos cp ^ang 3j cos t^

= /j — k sin (p
—f tang 8, sin t^ -\- k cos cp tang h^ cos t^

6 = 0^ — / cos t^ — k sin t^ cos cp.

Mit Berücksichtigung von (2) erhalten wir demnach:

t = T -{- ^ —ftang Oj sin t^ -+ kcos cp tang h^cost^-^ c sec 8j -|- i tätig 3 j
— k sin ^

-h B {sin cpj tang o^ 4- cos cp, cos t^) -\- a sec S^ cos cp, j-/« t.^, (6)

3 = Z> 4- ^ — « {sin
<f^

cos Ol — cos
(fy

sin o, cos /,)
—f cos t^ — k sin t^ cos cp.

Setzen wir die Zenithdistanz' ZS^ des Sternes = z, so haben wir

cos z = sin cpi .r/;z Oj^ + cos ip^ ^(?^ 8^ cos t^,

und
^(?^ 2; sec Oj = ^/?z 9i ta?ig 8^ + i:(?i' cp, cos t^

.

Es sei ferner der parallactische Winkel ZS^P des Sternes =/, so wird

sin z sin p = cos cp sin t

oder in den nachfolgenden Verbindungen mit genügender Annäherung

sin z sin p = cos (i^ sin t^

,

und
sin z sin p sec 8^ = sec ^.^ cos cp, sin /,,

so entstehen, wenn wir noch in den Coefficienten der kleinen, die Instrumental-

fehler bezeichnenden Grössen 9 für cp^, / für t^ und o für 8, setzen, folgende

Gleichungen

t = T -\- -\-f tang sin t — k {sin 9 — cos cp tang 8 cos t) -\- c sec 8 H- i tang 8

+ B cos z sec -j- a sin z sin p sec 8 (7)

8 = X> + A H- / cos t — k sin t cos (^ — a {siti cp cos — cos «p sin 8 cos t).

Wird ein Stern in der Nähe des Meridians beobachtet, so fallen die mit

sin t multiplicirten Glieder weg, und wir erhalten

, sin {^ — ^) . • . „ ^<^s (q? — 8)
/ = 7^ + » _ k ^^^—^— -^ cseco -\- i tang 8 -\- B - ^^

^
^

cos 8
*

cos 8

8 = Z) -t- A 4- / — a sin z. \^)

In der anderen Lage des Instrumentes ändern c, i, und B ihre Vorzeiclien,

und es geht daraus hervor, dass wenn ein Stern in der Nähe des Meridians in

beiden Lagen des Instrumentes beobachtet wird, die genannten Grössen aus dem
Mittel der Beobachtungen eliminirt werden. Die Elimination wird eine möglichst

vollständige sein, wenn man die beiden Beobachtungen bei gleich grossen, aber

entgegengesetzten Stundenwinkeln, demnach aucli bei gleichen Zenithdistanzen

und parallactischen Winkeln anstellt. Uebrigens ist zu bemerken, dass man die

Biegung des Fernrohres a, welche nur von der Zenithdistanz des beobachteten

Gegenstandes abhängt, am einfachsten mit der Berechnung der Refraction ver-

einigt; in diesem Falle wird also in den obigen Gleichungen das mit a multi-

plicirte Glied wegfallen.

Die Ermittelung der Instrumentalfehler kann auf verschiedene Weise geschehen,

und wird wesentlich erleichtert, wenn das Instrument so eingerichtet ist, dass

die Deklinationsaxe niveUirt werden kann. Um hierbei unabhängig von der

Biegung dieser Axe zu werden, müssen die Füsse des Niveaus gerade über den
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Axenlagern auf die Axe gesetzt werden, auch ist es nothwendig, den Unterschied

der Dicke der beiden Axenenden zu kennen. Dieser kann entweder ermittelt

werden durch wiederholtes Umlegen der Deklinationsaxe in ihren Lagern und

jedesmaliges Nivelliren, oder, wo dieses Verfahren wegen des zu grossen

Gewichtes des Instrumentes zu schwierig und unsicher wird, durch Nivelliren mit

zwei Niveaus, bei denen die Winkel der Füsse erheblich verschieden sind.

Wenn der Unterschied der Dicke der Axenenden bekannt ist, so kann man
bei sehr nahe horizontaler Lage der Deklinationsaxe ihre Neigung durch

Nivellirung finden. Es sei nun diese Neigung N, und die entsprechende Ablesung

des Stundenkreises /q, so würde, wenn N= wäre, auch t^ sich ändern, und

zwar um den Betrag Nsec^, wir würden also in diesem Falle die Ablesung

t^ -H Nsec<^ erhalten. Die Deklinationsaxe bildet gegen die Stundenaxe den

Winkel 90° -H /, wäre dieser Winkel genau 90°, so würde, wenn die Deklinations-

axe die Neigung N gegen den Horizont hat, die Ablesung des Stundenkreises

nicht /q, sondern Iq H- itang^ ergeben. Für iV= und / = würde also der

Stundenwinkel = /„ + Nsec^ -+- / tang<:^ = — {} sein. Es werde nun der Stunden-

winkel um 180° geändert, sodass die Deklinationsaxe wieder sehr nahe horizontal

wird, und in dieser Lage ergebe die Nivellirung die Neigung N für den Stunden-

winkel 180° + /q'- F^*^ iV' = und ? = würden wir dann die Ablesung

\^{\° -ir t^ + N' sec^ -— itang^ erhalten. Der Stundenwinkel für A^= und

/ = muss aber von dem Stundenwinkel für N^ = und / = genau um 180°

verschieden sein, folglich erhalten wir die Gleichung

_ ft = /^ + Nsec(f -h itang^ = i^ 4- N' secv^ — i tang^, (9)

woraus folgt

• _ ^o' —^0 + (^' — N)sec^

1tang(f
'

oder wenn man setzt

to -\- N sec^ = /

2 lang cp

Den mit j<?^cp multiplicirten, in Bogensecunden ausgedrückten Werth eines

Niveautheiles kann man leicht durch das Instrument selbst finden, wenn man bei

sehr nahe horizontaler Deklinationsaxe den Stundenwinkel mehrfach ändert,

und seine Ablesung jedesmal mit einer Ablesung des Niveaus verbindet.

Um die Grösse c, welche man den Collimationsfehler des Fernrohres nennt,

direkt zu bestimmen, kann man folgendermaassen verfahren. Man richtet das

Fernrohr auf einen terrestrischen Gegenstand, und bringt in einiger Entfernung

hinter dem Ocular ein mit einem Fadenkreuz versehenes Hilfsfernrohr an, dessen

optische Axe mit der des Fernrohres des Aequatoreals, welches wir jetzt der

Kürze wegen das Hauptfernrohr nennen wollen, sehr nahe zusammenfällt. Als-

dann dreht man das Aequatoreal um die Stundenaxe soweit, dass m.an durch

das Hilfsfernrohr den terrestrischen Gegenstand direkt sehen kann, und stellt

ihn genau auf das Fadenkreuz ein. Dreht man darauf, bei unverändertem

Stundenwinkel, das Fernrohr um 180° um die Deklinationsaxe, so muss das

Fadenkreuz des Hilfsfernrohrs genau mit dem des Hauptfernrohrs zusammenfallen,

wenn <: = ist, im anderen Falle aber um 2 c von ihm entfernt erscheinen.

Diesen Betrag kann man entweder mikrometrisch oder durch Ablesung des

Stundenwinkels bei abwechselnder Einstellung auf den terrestrischen Gegenstand

und das Fadenkreuz des Hiltsfernrohrs ermitteln, nur ist dabei zu beachten, dass
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im letzteren Falle die Differenz der Ablesungen nicht die Grösse "^c, sondern

'ic sec^ ergiebt, wo 3 die Deklination des eingestellten Gegenstandes bezeichnet.

Da der Collimationsfehler in der Regel nicht für lange Zeit als constant an-

genommen werden kann, so ist das beschriebene Verfahren oft zu wiederholen

und wird dadurch lästig und zeitraubend, es wird daher zweckmässiger sein,

wie im folgenden gezeigt werden wird, die Bestimmung von c mit derjenigen

von B zu verbinden, was durch Beobachtung zweier Sterne in beiden Lagen des

Instrumentes geschehen kann. Dagegen kann das Verfahren mit grossem Nutzen

angewendet werden, um den früher mit a bezeichneten VVerth der Biegung des

Fernrohrs zu ermitteln.

Durch die Nivellirung der Deklinationsaxe erhält man auch die Grösse ft,

oder den Indexfehler des Stundenkreises mit Hilfe der Gleichung (9) Die

Kenntniss der Grösse i ist dabei nicht erforderlich, weil wir haben:

^ / + / ' iV + iV'
- = -^-2-^ + 2 '''^- (^^^

Für JVsec(f und N' secr^ wird man sich zweckmässiger Weise eine kleine

Tafel herstellen, deren Argument die abgelesene Neigung der Deklinationsaxe in

Theilen des Niveaus ist.

Die Grösse k erhält man durch Verbindung der Beobachtungen zweier

sin (<p — 0)
Sterne, für welche die Coefficienten ;; möglichst verscliieden sind; ist

cos
° '

diese Grösse bekannt, so ergiebt die Beobachtung eines jeden Sterns den Fehler

der benutzten Uhr.

Beispiel: Am 4. März 1874 wurden am Aequatoreal der Kieler Sternwarte

folgende Beobachtungen gemacht:

3 Urs. min. U. C. 51 Cephei ü. C.

Kr. W. Kr. O. Kr. W. Kr. O.

Uhrzeit der Beob.: 6^'9'«28^-48 6^'15'«22^-95 6^' 37'« 32^-20 6H3'«46^-85

T= Ablesung des

Stundenkreises: 180° 45' 14"-89 359° 15' 29"-16 180°46'2"-98 359° 15' 58"-31.

Bei seh.r nahe horizontaler Lage der Deklinationsaxe fand sich die Ablesung

des Stundenkreises:

Kr. O. Kr. W.
359° 59' 56"-42 179° 59' 53"'72

Niveaucorrection = Nsec(f -+- 3"-66 + l"-77

/ 0° 0' 0"-08 179° 59' 55"-49

, , — 0"-08 -h 4"'5l
Demnach & = ^ = 2 "22

T+^ . . + 180°45' 17"-11 359° 15' 31"-38 180° 46' 5"-20 359° 16' 0"-53

Stundenwinkel in

Bogen .
0°45' 17"-11 — 0°44' 28"-62 +0° 46' 5"'20 — 0° 43' 59"-47

Stundenwinkel in

Zeit . .
+0^^ ?,'" p-14 — 0''' 2'« 57^-91 +Q'' 3'« 4^-35 — 0^' 2'« 55^-96

Uhrzeit +
Stundenwinkel 4- 6M 2'« 29^-62 6''' 12"' 25^--04 6^' 40'« 36^-55 6^' 40'« 50^-89

Mittel . .
6^' 12'« 27^-33 6^' 40"^ 43^-72.

sin ((D — 0)
Der Coefficient :;— betrug bei Urs. min. (Untere Culmination, bei

cos ö
" ^ '

welcher durch den Pol hindurch über 90° gerechnet wird) -|- 10"636, und bei
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51 Cephei — 11"277. Die Rectascension von 8 Urs. min. war IS''' 12'"5P"80 und

die von 51 Cephei 6^' 40 '« 58 :j-50. Wir haben daher die Gleichung:

Uhrcorrect. = 6^ 12^ 5P-80 — 6^' 12"' 27^-33 — 10-636^ = + 24^*47 — 10-636 k

= 6^' 40"' 58^-50 - 6^' 40'« 43-^-72 + 11-277/^ = + 14^-78 + 11-277 k

Es ist also

+ 24^-47 — 10-636^= + 14^78 + 11-277 /^ oder + 9^-69 = + 21-913/^

k = -j- 0^-442

Uhrcorrection = + 19-^-77.

Diese Uhrcorrection ist natürlich wegen der langsamen Bewegung der

benutzten Sterne sehr unsicher, und wird besser aus einem Stern von kleinerer

Deklination mit dem jetzt bekannten Azimuth k abgeleitet.

Wir können die Beobachtung benutzen, um noch andere Correctionen des

Instruments abzuleiten. Zunächst fand sich / = -+- 0° 0' 0"-08 und /' =
— 0° 0' 4"-51, woraus sich mit «p = 54° 20'-5 ergiebt

irr—^ = i= — 1-65" = — 0^-110.
2 fang(f

Bezeichnet nun / und /' den Stundenwinkel in Zeit resp. bei Kr. O. und

Kr. W., [/ und U' die entsprechenden Steinzeiten der Beobachtung, so ist:

cos
((f
— ö)

C/+ c sec 8 -h i tang h -{- B
cos ö

cos (tp ~ 8)= t' -\- U' — c secQ — i tang 8 — B°
cos ö

Jede Beobachtung eines Sterns in der Nähe des Meridians ergiebt eine

solche Gleichung, und man kann also, wenn / anderweitig bekannt geworden ist,

aus der Beobachtung zweier Sterne die Grössen c und B ermitteln. Diese

Grössen werden indessen in der Regel bei zweckmässiger Anstellung der Beob-

achtungen aus dem Endresultat eliminirt sein, wenn nämlich die Beobachtungen

in beiden Lagen des Instrumentes und symmetrischer Anordnung angestellt

werden. In solchem Falle wird nur dann auf die Grösse ^ Rücksicht zu nehmen

sein, wenn sie einen sehr grossen Betrag hat. Wenn dagegen die Beobachtung

nur in einer einzigen Kreislage gelingt, so werden die Grössen c und B zu er-

mitteln und bei der Reduction der Beobachtung in Rechnung zu ziehen sein.

Zu absoluten Bestimmungen der Oerter der Gestirne ist das Aequatoreal

weit weniger geeignet, als der Meridiankreis (s. d,), weil die Aufstellungsfehler

dem Bau des Instrumentes nach weniger constant sind, dagegen eignet es sich

ganz vorzüglich zu relativen Ortsbestimmungen von Gestirnen, welche nicht sehr

weit von einander entfernt sind. Solche Bestimmungen können geschehen mit

Hilfe von Mikrometern (s. d.), welche am Ocular angebracht werden, und bei

deren Anwendung die Instrumentalfehler meist wenig in Betracht kommen, oder mit

Hilfe der Kreise des Instrumentes, wenn dieselben eine genügend feine Eintheilung

besitzen. Die letztere Art der Beobachtung hat vor der ersteren den Vorzug,

dass die zu vergleichenden Sterne in grösserer Entfernung von einander stehen

können, man demnach immer gut bestihnmte Sterne als Vergleichsterne benutzen

kann, auch wird, wenn das zu beobachtende Objekt sich in der hellen Dämmerung

befindet, für die mikrometrische Bestimmung in der Regel kein sichtbarer Stern

in genügender Nähe sein, während ein mit fein getheilten Kreisen versehenes

Aequatoreal dann noch gute Dienste leistet.

Eigentlich heisst nur ein solches Instrument ein Aequatoreal, wogegen die

erste Art, bei denen die relative Ortsbestimmung mittelst geeigneter Mikrometer
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geschieht, als paiallactisch (äqiiatoreal) montirtes oder aufgestelltes Fernrohr be-

zeichnet wird. In neuerer Zeit überträgt man diese Bezeichnung fast allgemein

auf die Refractoren, welcher Name streng genommen ja nur die Gattung des

Fernrohrs (ohne Rücksicht auf die Art seiner Aufstellung) andeutet, im Gegen-

satz zu den Teleskopen, welche man mit den Reflectoren identificirt. In

anderen Ländern (England, Amerika, Frankreich u. s. w.), wo das Aequatoreal

im obigen engeren Sinne fast garnicht vorkommt, nennt man wieder die äqua-

toreal montirten Refractoren ausschliesslich Aequatoreale.

Bei diesen Instrumenten, also wie aus dem vorigen hervorgeht, bei der grossen

Mehrzahl derselben, haben die Kreise nur geringe Dimensionen und dienen einzig

dazu, die Deklination und den Stundenwinkel des Objekts so genau einzustellen,

dass letzteres sich in der Mitte des Gesichtsfeldes befindet. Da nun das Gesichtsfeld

bei angewandten starken Vergrö§serungen beschränkt ist, so ist mit dem Haupt-

fernrohr, in der Nähe des Oculars, ein kleines schwach vergrösserndes (oft genug

zu kleines) verbunden, welches der Sucher heisst. Derselbe muss so berichtigt

sein, dass das Gestirn gleichzeitig in der Mitte des Gesichtsfeldes beider Fern-

rohre ist. Weicht also die Einstellung etwas ab, oder ist der Ort des Gestirnes

überhaupt nicht genau bekannt, so kann man dasselbe mit Hilfe des Suchers

leichter finden, und durch Bewegung des Fernrohres, ohne die Kreise weiter zu

benutzen, dann auch die Einstellung in die Mitte des Gesichtsfeldes des Suchers

wie des Hauptfernrohres bewirken. Bei sehr grossen Refractoren ist in der Regel

neben dem Sucher noch ein zweites in gleicher Weise orientirtes Fernrohr von

massigen Dimensionen (grösser als der Sucher) angebracht, welches sich oft

besonders auch zur Beobachtung lichtschwacher Kometen eignet, die sich

erfahrungsmässig nicht immer in den ganz grossen Fernrohren am günstigsten

zeigen.

Die Aequatoreale im engeren und weiteren Sinn sind gewöhnlich mit einem

Uhrwerk verbunden, welches das Instrument um die Stundenaxe in entgegen-

gesetzter Richtung der täglichen Bewegurg der Erde in solcher Weise herum-

führt, dass ein eingestelltes Gestirn seinen Ort innerhalb des Gesichtsfeldes

möglichst wenig ändert. Hierzu ist es nöthig, dass das Uhrwerk eine sehr

gleichmässige Bewegung hat, welche für den Fall, dass sie nicht völlig mit der

scheinbaren Bewegung des Gestirnes in Uebereinstimmung ist, leicht reguhrt, und

ohne störenden Zeitverlust ausser Thätigkeit gesetzt werden kann, wenn solche

Beobachtungen angestellt werden sollen, bei denen das Uhrwerk nicht ge-

braucht wird.

Für die Montirung unterschied man lange Zeit die deutsche von der eng-

lischen, bis sich die von Fraunhofer eingeführte deutsche, selbstredend mit

allerlei Modifikationen fast überall eingebürgert hat. Nur für grosse Spiegel-

teleskope hatte sich die englische im Princip noch erhalten. In neuester Zeit

ist (für grosse Instrumente) in Frankreich das »Equatorial coude« hinzugetreten.

Wenn wir nicht auf technische Einzelheiten eingehen wollen, was über den

Rahmen der Encyklopädie hinausgehen würde, da dann eine nicht geringe An-

zahl verschiedener Constructionen zur Erreichung des einen oder anderen be-

sonderen Zweckes zu erwähnen wären, müssen wir uns auf folgende allgemeine

•Bemerkungen beschränken, und auf die Specialbeschreibungen und bezüglichen

Handbücher verweisen, welche letztere an der Hand zahlreicher Abbildungen

einschlägige Fragen behandeln.

Refractoren bis zu etwa 100 mm Oeffnung kommen häufig als transportable

in sehr einfacher Weise zur Verwendung, obwohl für solche kleine Instrumente
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die horizontale (nicht aequatoreale) Montirung ebenso zu empfehlen ist. Eine

oft hierfür gewählte Form ist z. B. unter zahlreichen anderen die der englischen

Firma Hörne u. Torntwaite (London), als Victoria-Aeqicatorcale bezeichnete.

Das Stativ besteht aus einem festen hölzernen Dreifuss, dessen Beine oben

durch eine gusseiserne Platte fest verbolzt zusammengehalten werden. Auf dieser

(A. 51.)

Platte liegt ein eiserner Block, der die Polaraxe trägt, und durch drei justirbare

Schrauben so berichtigt werden kann, dass die Polaraxe genau der Erdaxe

parallel ist. Dieses Stück trägt ebenfalls den Stundenkreis und einen gezahnten

Kranz, sodass mit Hilfe einer Schraube ohne Ende das Instrument im Sinne der

täglichen Bewegung gedreht werden kann. Die zur Polaraxe senkrechte
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Deklinationsaxe besteht in diesem Fall nur aus einem starken Bolzen, der durch

vier Stützplatten, von denen zwei am Stundenkreis und zwei am Fernrohr be-

festigt sind, hindurchgeht. Eine dieser Platten trägt zugleich den Deklinations-

kreis (Fig. 51).

Bei grösseren Dimensionen ist die transportable Aufstellung ausgeschlossen,

und es treten andere Anforderungen an das Instrument heran, die zur Erfüllung

wesentlich complicirtere Einrichtungen bedingen. Eine eiserne Säule (manchmal

ein Steinpfeiler besonderer Form) trägt dann, auf das feste Fundament aufgesetzt

und unwandelbar befestigt, die Büchse oder Lagerplatte für die Polaraxe, an

deren oberem Ende die Hülse für die Deklinationsaxe angebracht ist. Die Säule

selbst (oder ihr oberer Theil) ist durch Stellschrauben in azimuthalem Sinn dreh-

bar, nachdem sie vorlier schon genähert richtig autgestellt war. Dies Lagerstück

für die Polaraxe kann durch Schrauben innerhalb gewisser Grenzen derart corri-

(A. 52.)',

girt werden, dass ihre Neigung gegen den Horizont der Polhöhe gleich ist. Die

Kreise sind oft, bei grossen Instrumenten allgemein, so angebracht, dass die

Theilung von einer einzigen Lampe aus zugleich mit dem Gesichtsfeld und den

Fäden des Fadenmikrometers (s. Mikrometer) beleuchtet wird, und daher bei

Nacht die Handlampe entbehrlich ist. Um das beschwerliche Ablesen und Ein-

stellen an den Kreisen, von denen ja der Deklinationskreis bei grossen Fern-

rohren sehr hoch liegt, zu umgehen, ist die Theilung durch besondere Fernrohre

vom Ocular aus sichtbar. Am Ocularkopf befinden sich ausserdem die Griffe

zur Klemmung und Feinbewegung in beiden Coordinaten.

Ein Bild dessen, was heutigen Tages vom Ocular eines Riesenrefractors aus

geleistet werden muss, und was der Ocularkopf desselben zu tragen hat, giebt

die beifolgende Darstellung des betreffenden Theiles des grossen REPSOLD'schen

Refractors (Oeffnung 762 mm) auf der Pulcowaer Sternwarte. In der Fig. 52 be-

deutet:

F das Fernrohr, dessen Ocularende mit der Platte A verschlossen ist, auf

welcher alle nöthigen Theile angebracht sind. S der Sucher (160 mm Oeffn.),
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J/i, M^ die beiden Mikrometermikroskope zur Ablesung des Deklinations-

kreises. L der Lampenstutzen für die Beleuchtungslanipe, a ein Diaphragma

zur Regulirung der Lichtintensität, g^ das Gegengewicht der Lampe. R (und

dahinter D) das Klemmrad für die Klemmung der Stunden- und Deklinations-

axe, a und die Feinbewegungen für die Stunden- und Deklinationsaxe; r ein

Ring zum Schutz des mit einem registrirenden Fadenmikrometer versehenen

Positionskreises; c ein elektrisches Zififerblatt, v, v Ventilatoren, s ein Spectral

apparat.

Diese Einrichtungen, die bei sehr grossen Refractoren für den Gebrauch

als absolut nothwendig bezeichnet werden können, bei mittleren eine wesent-

liche Erleichterung gewähren, hat man vielfach auch als moderne Erfordernisse

bei massigen Dimensionen einzuführen versucht. Ueber die Zweckmässigkeit in

solchen Fällen gehen die Ansichten praktischer Astronomen aus einander, da

einige bei einem jeweils nur geringfügigen Mehraufwand an körperlicher Mühe
und Zeit die grösstmögliche Einfachheit des ganzen Apparats vorziehen.

Beiläufig mag auch hier erwähnt werden, dass bei den Riesenrefractoren

der Neuzeit die beiden das Objektiv bildenden Linsen gewöhnlich so weit von

einander getrennt in der gemeinsamen Fassung ruhen, dass sie durch eine

Oeffnung im Rohr ohne Schwierigkeit gereinigt werden können. Hierzu dient

auch eine andre Oeffnung hinter dem Objektiv, durch welche die hintere Seite

des letzteren erreichbar ist. Sodann sind Ventilationsöftnungen am Ocularende

vorhanden, die in Verbindung mit denen am Objektivende die Stagnation der

Luft im Innern des Rohres verhüten und die raschere Ausgleichung der Tem-
peratur befördern.

Die alte englische nach Sisson benannte Aufstellung fordert zwei Pfeiler,

zwischen denen das Fernrohr schwingt, sodass es entsprechend der Polhöhe

einem schrägstehenden Passageninstrument (im I. Vertical) ähnlich wäre. Die

beiden Pfeiler nämlich, welche oben die Lager für die Enden der Polaraxe

tragen, sind von so verschiedener Höhe, dass diese Axe der Weltaxe parallel

zu liegen kommt. Die Aufstellung trägt den Nachtheil in sich, dass die

Gegend um den Pol schwer oder garnicht erreichbar ist. Immerhin ist sie

neuerdings, abgesehen von der Verwendung bei Spiegelteleskopen, unter Anderem
von den Gebr. Henry in Paris für photographische Rohre empfohlen worden.

Das Equatorial coude ist von Löwy in Paris angegeben und zuerst für die

Pariser Sternwarte, dann mehrfach für andere Institute gebaut worden. Die

Montirung kommt zur Anwendung, wenn es sich um Fernrohre grosser Dimen-

sionen handelt. Wie der Name sagt, ist es ein gebrochenes Fernrohr und es

ermöglicht dem Beobachter, stets an derselben Stelle zu bleiben, das Auge in

gleicher Richtung zu halten, ja selbst im geschützten Raum zu sitzen, wohin auch

immer das Objektiv des Fernrohres gerichtet sein mag. Erreicht wird dieses Ziel

durch zweimalige Reflexion an ebenen Spiegeln. Es bietet also, was Bequemlich-

keit betrifft, die denkbar grössten Vortheile. Die Aufstellung entspricht insofern

der vorher erwähnten englischen, als die Stundenaxe mit ihren Endpunkten auf

zwei Pfeilern ruht. Der eine (obere) Theil bildet den Oculartheil des Fernrohres,

welches in der Axe rechtwinklig gebrochen ist, sodass die auf das Objektiv

fallenden Strahlen durch einen daselbst unter einem Winkel von 45° angebrachten

Spiegel in das Auge des vor dem Ocular sitzenden Beobachters treffen. Mit

dieser einfachen Reflexion würde es nur möglich sein, die Sterne im Aequator

zu beobachten, um nun die Objekte auf jedem Parallel wahrzunehmen, ist vor

dem Objektiv in einer drehbaren Hülse ein zweiter Spiegel ebenfalls unter 45°
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angebracht. Es ist leicht ersichtlich, dass es nun möglich ist, jeden Punkt der

Sphäre ins Gesichtsfeld zu werfen. Die für die Refractoren üblichen Drehtürme

mit Klappen (s. Sternwarten) werden für dieses Aequatoreal durch ein Schutz-

haus ersetzt, welches das ganze Instrument, soweit es nicht mit seinem Ocular-

ende in das Beobachtungszimmer hineinreicht, bedeckt, und einfach zurück-

geschoben wird, wenn beobachtet werden soll (Fig. 53).

Für bestehende Sternwarten erhöhen sich bei Beschattung eines solchen

Instrumentes die Kosten durch den für die Aufstellung und ausgiebige Benutzung

(A.53.)

nothwendigen Bau gegenüber dem sonstigen Refractor unzweifelhaft in nicht

geringem Grade. Bei Neuanlagen dürfte dieser Nachtheil nicht in gleicher

Weise ins Gewicht fallen, sodass eine weitere Verbreitung dieser Montirung wohl

in Zukunft zu erwarten steht.

Im Folgenden geben wir ein Verzeichniss von jetzt vorhandenen grösseren

Aequatorealen in dem zuletzt besprochenen weiteren Sinne, ohne dass dasselbe

aber Anspruch auf Vollständigkeit machen kann, da gegenwärtig, besonders in

Amerika, in rascher Folge grosse, nicht selten riesenhafte Instrumente zur Auf-

stellung kommen. Der immense Fortschritt spricht sich aber insofern in dieser

Uebersicht aus, als das vor 50 Jahren als Hauptinstrument bewunderte Aequa-

toreal in Dorpat hier in letzter Linie steht. Es darf auch nicht unerwähnt

bleiben, dass sich in diesem Verzeichniss eine ganze Reihe Instrumente be-

finden, die kaum an astronomisch wissenschaftlichen Arbeiten Theil nehmen,

sondern vorübergehenden Neigungen und Bestrebungen Einzelner ihre Entstehung

verdanken i).

^ "
') Das Verzeichniss ist im Wesentlichen der Uebersicht in Newcomb's Astronomie (deutsche

Ausgabe von Vogel, 1892) entnommen.

Valsmtinbr, Astronomie. I. 13
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Sternwarte oder Besitzer Oeffnung
Verfertiger,

Optiker, Mechaniker

Yerkes Observatory, Lake Geneva ....
Lick-Observatory, Californien

Pulkowa, Sternwarte

Paris, Sternwarte

Nizza, Sternwarte

Wien, Sternwarte

Washington, Naval Observatory

Virginia University U. St

Greenwich, Sternwarte (photographisch) . .

Cambridge, England, Newall Telescope . .

Princeton, Observatory U. S

Buckingham, London

Strassburg, Sternwarte

Mailand, Sternwarte

Dearborn Observatory, Chicago U. S. . . .

Van Duzee, Buffalo U. S

Echo Mountain, Observatory U. S

Madison, Observatory U. S

Edinburg, Observatory

Pulkowa, Sternwarte

Harvard Coli. Observatory, Cambridge U. S.

Paris, Sternwarte

Lissabon, Sternwarte

W. Huggins, London

Brüssel, Sternwarte

Bordeaux, Sternwarte

Hamilton Coli. Observatory, Clinton U. S.

Markree Castle Observatory, Irland ....
Rutherfurd, New-York

Dudley Observatory, Albany U. S

Allegheny Observatory U. S

Catania Aetna, Sternwarte

Berlin, Urania-Sternwarte

Greenwich, Sternwarte

Ann Arbor, Observatory U. S

Vassar Coli. Observatory, Poughkeepsie U. S.

Morrison, Observatory U. S

Physical Observatory, Oxford

Cambridge, Observatory, England ....
Dublin, Observatory, Irland

Radcliffe, Observatory, Oxford

Middleton, Observatory U. S

White, Brooklyn U. S

Draper, New-York

Wien, Sternwarte

Engelhardt, Dresden

Lick-Observatory, Californien

Astrophys. Observatorium, Potsdam ....

If 00 mm
910 „

760 „

735 „

700 „

685 „

660 „

660 „

650 ,,

635 „

585 „

560 „

485 „

485 „

470 „

460 „

400 „

395 „

385 „

380 „

380 ,,

38U „

380 „

380 ,,

380 „

380 „

340 „

340 „

330 „

330 „

330 „

325 „

325 „

325 „

320 „

315 „

310 „

310 „

305 „

305 „

305 „

305 „

305 „

305 „

305 „

305 „

305 „

300 „

A. Clark und Sons

Warner und Swasey

A. Clark u. Sons, Repsolü

Martin Eichens

Henry

Grubb

Clark

Grubb

T. CooKE und Sons

Clark

Buckingham

Merz, Rkpsold

Clark

Fitz

Clark

Grubb

Merz

Lerebours, Brunner

Merz, Repsold

Grubb

Merz, Cooke

Merz, Eichens

Spencer

Cauchoix, Grubb

butherfurd

Fitz

Clark

Merz

Bamberg

MEKZ, TkOUGHTON U. SIMMS

Fitz

Clark

Grubb

Cauchoix

Clark

Grubb

Clark

Schröder, Repsold

Hierbei gehören eine grosse Anzahl (ca. 20) ganz gleichartiger, astronomi-

scher Refractoren, welche für eine gemeinsam von verschiedenen Sternwarten

herziistellendt- photographische Himmelskarte bestimmt sind.
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Sternwarte oder Besitzer Oeffnung
Verfertiger,

Optiker, Mechaniker

295 mm
290 „

Schröder

285 „
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Soll die Lesung die Höhen geben, so muss die Bezifferung des Kreises in der

entgegengesetzten Richtung wachsen. In der hier auftretenden Verbindung

zweier Kreise bezeichnet man den getheilten Kreis K als den Limbus, den

zweiten Kreis k, welcher als Träger eines Indexstriches (oder bei neuen Instru-

menten der Nonien) dient, als Alhid ade (aus dem Arabischen, soviel als Zähler).

Ist der Kreis K, der Limbus, mittelst Speichen an einer Hülse befestigt, in welcher

sich die Axe des Instrumentes bewegt, so besteht die Alhidade oft nur aus zwei

oder vier die Nonien tragenden Armen, welche von dieser Axe bis zur Theilung

des Kreises K reichen. Es kann nun auch die Theilung an dem Kreise k ange-

bracht sein (Limbus oder Kreis beweglich), dann trägt K den Index, und es ist

die Alhidade (Nonien oder Mikroskope) fest. N. Herz.

Almucantar nennt S. C. Chandler in Cambridge (Mass.) ein von ihm

construirtes Instrument, welches alle die Aufgaben zu leisten bestimmt sein soll,

die bislang den Beobachtungen am Meridiankreis (s. d.) zufielen, nämlich die

Ortsbestimmungen der Gestirne einerseits, die Ermittelung der Uhrcorrection und

Polhöhe andererseits. Wenn es gelingt ein Instrument herzustellen, an welchem

das Fernrohr beim Uebergang von einem Stern zum anderen, bei der Bewegung

um sehr beträchtliche Winkel im Azimuth, dieselbe Höhenlage behält, so lassen

sich alle in Rede stehenden Beobachtungen mit Erfolg bewerkstelligen.

Befinde sich der kleine Horizontalkreis oder Almucantarat, welchen die

optische Axe bei der Drehung des Fernrohres um eine Verticalaxe beschreibt,

in der Zenithdistanz Co- Befindet sich nun ein Stern auf diesem Kreise, so ist

seine scheinbare Zenithdistanz durch die Refraction verkleinert und wird = Co — ^

sein. Sei ferner C die Zenithdistanz des Mittelfadens, so muss natürlich zu

der beobachteten Durchgangszeit des Sterns durch diesen Mittelfaden die Zeit

hinzugefügt werden, welche der Stern gebraucht um seine Zenithdistanz um den

Betrag Co — ^ — ^ zu verändern, wenn man den Augenblick des Sterndurch-

gangs durch den normalen Horizontalkreis haben will. Seien nun a, 8, t Rectas-

cension, Deklination und Stundenwinkel des Sternes, % die wahre Sternzeit,

wenn er den Mittelfaden passirt, = a 4- /, und cp die geographische Breite des

Beobachtungsortes; dann ist

cos C — sin o sin S , ^COSt= ^^r . (1)
cos

(f
cos ^ ^

Nehmen wir nun genäherte Werthe an, sodass

a = ao + Aa, = 8q -t- Ä5, (p = (p^ -f- A(p,

und

" cos cpo ^^^ ^0

so wird, da / Function von C, 9, S ist

ä^ 1 dt \ di \

^ - '0 = - ^ 15 (Co - C - ^) + ^ ^ (§ - 80) -H ^ ^ (9 - To) (3)

und wenn T und Ä T die Uhrzeit des Durchgangs durch den Mittelfaden und

die Uhrcorrection ist

d=7'-f-Ar=aH-Aa-+-/'o4-(/ — ^o)- (4)

Durch Differentiation der Gleichung (1) und Benutzung der Ausdrücke aus

dem sphärischen Dreieck zwischen Pol, Zenith und Stern, wenn noch mit A das

Azimuth, mit g der parallactische Winkel bezeichnet wird,
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sin X^cos q =^ sin
(f

cos 8 — cos 9 sin 6 cos t

— sin X,cosA= cos <p sin S — sin 9 cos cos t

cos 6 sin t .
cos 9 sin A cos 9 sin t

sin A = :—r— sin q = 5 = —TnTy
—

sin 8
^ cosl sm X,

erhalten wir

dt 1 = Z
dX^ cos 9 sin A
dt
--Tz = Zcosq= 15X> (5)

\dl

d^
= — Z cos A = — 1 5 Z,

daher

«0 + /o + Äa + i^AS + X =^ r+ Ar+ Z^ + ZA9, (6)

wo X der Einfiuss der täglichen Aberration ist, der in später anzugebender Weise

zu berücksichtigen ist. Unter z =^(Co—,C— ^') ist alsdann die Instrumentalcorrec-

tion begriffen. Nach dieser Fundamentalgleichung lassen sich nun bei geeigneter

Auswahl der Sterne im Azimuth entweder H^T, z und A9 oder umgekehrt Äa und

A8 ermitteln. Obwohl sich natürlich das Instrument in jedem Horizontalkreis

benutzen lässt, so bietet doch der durch den Pol gehende Kreis gewisse Vor-

theile. Chandler nennt denselben den Kreis des Complements der Polhöhe

(Colatitudecircle), man kann ihn auch den Ersten Almucantarat oder Polaralmu-

cantarat nennen, womit naheliegende Analogien gegeben sind. Es ist dies also

der Horizontalkreis, dessen Zenithdistanz =90 — 9 ist. Hierfür wird q = t und

cos tQ = tang 9o tang (45 — \ ^q), (7)

und die Ausdrücke für Z, D, L sind, unter Berücksichtigung, dass zu dem obigen

Differenzial für 3- nun noch — t—t hinzuzufügen ist, und mit Hülfe der
^9 cos 9 sin A

Beziehung
sin A

1 + cos A=^
:;

:

sin 9 tang t

v__ 1 ^_± L__ z = --—^— (8)
cos 8 sin t \b cosb tang t 1 5 sin 2 9 tang t

Gilt es die Zeit und Instrumentalcorrection zu bestimmen, so setzen wir bei

der Beobachtung der Fundamentalsterne Aa und A8 = 0, und wenn a -f- /^ = Oq

gesetzt wird, so liefert jeder Stern eine Gleichung der Form

Ar— X + Z2 + ZA9 = do — ^. (9)

und bei geeigneter Combination lassen sich AT", A9, z scharf ermitteln. All-

gemein ist der Coefficient von z positiv westlich vom Meridian und negativ öst-

lich vom Meridian ; in der Nähe des I. Verticals, wo der numerische Werth sein

Minimum erreicht, ist die Veränderung langsam, in der Nähe des Meridians sehr

rasch; der Coefficient von Z ist positiv in dem südwesthchen und nordöstHchen

Quadranten, negativ in dem nordwestlichen und südöstHchen, er wird im

ersten Vertical und wächst gegen den Meridian hin. Beobachtet man also zwei

Fundamentalsterne, den einen westlich, den anderen östHch vom Meridian, so

erhält man die beiden Gleichungen:

Ar— x + Z2 + ZA9 = Oo — r West, ^

Ar- x + Zz + Z'A9 = »o' - ^' Ost, ^
^^

deren Differenz giebt die Instrumentalcorrection

z— Z — Z' Z — Z'^ ^ '



igS Almucantar.

Das von A(p abhängige Glied findet sieb aber aus den allgemeine« Be-

deutungen von L und Z (aus (5), nämlich

:

L - - V
^

1 sin {A - A') . 1
'''' ~2~"

.

und wenn derselbe Stern, oder zwei Sterne gleicher Deklination beobachtet

werden, sodass A = — A' wird, so wird obige Gleichung

L—L' 1

welcher Werth für ^ = ± 90° = wird, so dass bei Beobachtungen im ersten

Vertical einfach ist

{%, -T)- (^; - T')
z = ^--^, (13)

Diese Gleichung kann nun bei gut bestimmter Polhöhe natürlich auch bei

Sternen etwas verschiedener Deklination und in Entfernungen vom ersten Vertical

angewandt werden.

Für den ersten Almucantarat erhält man nach (8) für denselben Stern oder

Sterne gleicher Deklination, wo /' = — / wird

L — L' ^ cos^ ^ 1 ,

z:rz^ ^^ = T5 .-^^ ^^^ '
^ ^ = 15 ^

'
+ ^"^ ^) ^^' ^''^

v^elcher Werth wird, wenn / = =h 6^' oder A = 180° ist. Man kann also für

diesen Fall aus dem Pol nahe stehenden Sternen nach der Formel (13) die

Instrumentalcorrection ermitteln, überhaupt in der Praxis hierbei Sterne, deren

Deklination wenigstens 70° beträgt, verwenden, ohne den Einfluss der nicht

genau bekannten Pol höhe zu befürchten.

Die Bestimmung der Zeit folgt dann nach (10)

^T— X ^ {%^ — T) — Zz ~ ZÄcp = (do' - T') - Z'z - Z'Acp. (15)

Wir erhalten also die Uhrcorrection um die tägliche Aberration vermindert

und mit einem von Aip abhängigen Gliede, welches letztere aber Null wird für Sterne

gleicher Deklination. Aber auch wenn die Deklinationen erheblicli verschieden

sind, so wird der Einfluss verschwindend, wenn Acp etwa innerhalb einer Bogen-

secunde bleibt, was wiederum leicht zu erreichen ist, wenn selbst nur ein Stern-

paar mit dem Almucantar zur Ermittelung der Polhöhe beobachtet wird. Es

wird daher allgemein bei niclit allzu verschiedenen Deklinationen zweier Sterne

die Uhrcorrection nach (10) und (11) gefunden gleich:

^T ^ {^%^ — T) — Zz ^ Y. = (do' - T') - Z'2H- X

oder

(16)

oder

(a;._r)z-({>,-r)Z'
- Z-Z' '^'^

(^0 -T)-^ (t\' - T) Z^Z'=
2 2

"^ ""•

Für die Bestimmung der Breite findet sich

A (i»o-^-)- (^o'- r)-{z~-z') z
A^ = . ________ __.

^17)

Wenn sich nun das Azimuth den Werthen 0° und 180° nähert, so wächst

der Nenner und es wird daiier A(f bcstinnnt aus Beobaciitungen von Sternpaaren

rn der Nalic des Meridian.;, na«:ii(iLin z, wie oben gezeigt, durch Beobaciitungen
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in der Nähe des ersten Verticals gefunden wurde. Man kann sich aber durch
Combination von nördlichen und südlichen Sternpaaren von z unabhängig machen.
Sei zur Abkürzung für ein Südpaar

_ (&, -r)-(do'-7 ') _ Z- Z _ \bcos\{A 4- A')^^~ L-r ^'- L-r -~7^{A-A') ' ^^^)

während die entsprechenden Grössen für ein Nordpaar mit fXg und Vg bezeichnet

werden, so ist

A<p =
p-i
— y^z und = jx^ — y^z,

woraus durch Elimination folgt

^9 = i(!^i + !^2)-i(l^i — M-J^-^—

•

(19)

Nun ist aus (18) sofort ersichtlich, dass für Sterne von nahe gleicher De-
klination, d. h. wenn die zusammengehörigen beiden Sterne nahe gleiches po-

sitives und negatives Azimuth haben und die Beobachtungen nahe dem Meridian

gemacht werden, — sehr klein wird, dass dasselbe von u,, — u.« eilt, wenn

z klein ist, sodass unter Berücksichtigung dieser Bedingungen die Breite sich

aus dem einfachen Ausdruck
Acp = ^(p.^ + 1x2) (20)

ergiebt.

Für die Bestimmung der Rectascension und Deklination ist die Fundamental-

gleichung (6), wenn wir ^q = a -\- f^ setzen

Aa + Z>A8 = (Ar— %-^ Zz) — (»0 — T) + ZA9.

Ist der Stern im Osten und Westen beobachtet, und unterscheiden wir die

Beobachtungen durch Accentuirung der östlichen, setzen ferner für die westliche

V = {AT - ^ + Zz) - (t^o - T),

und v' entsprechend für die östliche Beobachtung, so kommt:

Aa = h(v -I- v')

1 L (21)

Es lässt sich also durch Ost- und Westbeobachtungen desselben Sternes in

derselben oder in verschiedenen Nächten die Rectascension und Deklination,

letztere abhängig von Acp, bestimmen. Haben wir m westliche, und ?// östliche

m — m'
Beobachtungen und setzen ,

= k, und \v\ W^ für die Summe der v und

v\ beachten, dass D und L in den verschiedenseitigen Beobachtungen entgegen-

gesetzte Zeichen annehmen, so ist:

Aa = '--',-' — kDA?^ + /&ZA9m -\- m ^

[e;] + [z;'] 1 Aa ZA9 (22^

Ist die Zahl der östlichen gleich der der westlichen Beobachtungen, so ist

m = w', und /^ = 0, man bestimmt also jede Coordinate unabhängig von der

anderen.

Der Einfluss der täglichen A berration lässt sich leicht aus der in Zenith-

distanz und Azimuth ableiten, indem d^ = k cos cp sin A cos C (wo k die Con-

stante), und hieraus ergiebt sich unter Berücksichtigung des Werthes für — einfach:

y,. ^ k cos^=^ 0^-0213 <rM C,
'

(23)
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um welchen Betrag der Sternantritt verzögert wird, sodass diese Correction ent-

weder der Rectascension des Sternes zugefügt oder von der beobachteten Zeit

abgezogen werden kann.

Was den Einfluss der Refraction auf die Beobachtungen selbst betrifft,

so ist zu bedenken, dass in der Fundamentalgleichung (6)

«0 + ^0 + ^ + '^"^ + ^^ö = T -h IT -\- Zz + ZAcp

die Instrumentencorrection z gezählt wird von einem veränderlichen Nullpunkt,

nämlich der scheinbaren Höhe des Almucantars. Wenn nun die wirkliche

Erhebung des Fernrohres ungestört bleibt, so wird z so lange constant bleiben,

als die Refraction ungeändert ist; treten aber die geringsten Veränderungen im

atmosphärischen Zustand ein, so ändert sich auch z. Höchst selten steigen aber

derartige Aenderungen in z stündlich um mehr als 0"-01 — 0"'02. Sie können

ganz vernachlässigt werden, wenn man die Beobachtungen paarweise kurz nach

einander anstellt, und auch sogar wenn eine grössere Reihe einigermaassen

gleichmässig vertheilt ist. Kommt es auf äusserste Genauigkeit an, so muss die

Refraction berechnet werden.

Sei Tq die Zeit, welche ungefähr der Mitte der Abendbeobachtungen ent-

spricht, und Zq die dazu gehörige Instrumentalcorrection. Gesucht wird die der

beobachteten Durchgangszeit hinzuzufügende Correction, um dieselbe auf den

gleichen atmosphärischen Zustand zu reduziren. Sind die zu den Zeiten Tq

und T gehörenden Refractionen r^ und r, so ist:

^0 = tV(^o — ^ — ^o) ^ = tV(^o — C — r),

und wenn Ar die stündliche Veränderung der Refraction in Zeit ausgedrückt ist

Wird daher die Grösse

Ziz - Zq) = Z(Tq - T)^r

von der beobachteten Zeit T abgezogen, so ist damit für jeden Stern die Beob-

achtung auf den mittleren atmosphärischen Zustand reducirt. Der Ausdruck

Ar = xV T^^ 7^ kann entweder in üblicher Weise berechnet werden, indem

r = a' tang ^8^7^ ist, oder auf folgendem Näherungswege. Wird der Werth für

r differentiirt (^4 = X = 1 gesetzt) und die Logarithmen der Faktoren von ß und

7 nach Bessel in Reihen ausgedrückt, so kommt

-^ ^r = a' ia?tglj^~^ [(-t- 0-001162 — 0-000000776 b)^b — 0-0000698 A/'

— (H- 0-0015835 — 0-00000535/) A/],

wo b, /', / Barometer, inneres und äusseres Thermometer sind. Die Werthe

dieser Gleichung für verschiedene Luftzustände sind:

ö f und/

760 mm — 10° C. : -^.^dr^o! tangl{-\- 0-0000954 A/^— 0-00001 17 A/' -t- 0-0002731 A/]

+ 10°C.: = 884

-f-20°C.: = 824

720 mm— 10° C. :
jJj ü^r= a7ß«^C[+ 0-0000953 ^b

4-10°C.: = 883

+ 20°C.: = 823

Setzen wir für diese numerischen Coefficienten von A^, A/, A/' zur Ab-

kürzung c, c\ c", so kommt ein Ausdruck für Ar, der sich meist im Kopf be-

rechnen lässt, nämlich:

108
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1

^r = ^
a'tangi:[c{b., - ^) + c'(f,' -/,') + c"(/, -/,)]. (25)

-^ 2 ^1

Für die Bestimmung der Fadenintervalle kommen folgende Formeln in Be-

tracht, die aus den allgemeinen Formeln hergeleitet werden können:

Ohne Rücksicht auf den Einfluss der Refraction sei / die Winkeldistanz

zwischen einem beliebigen Faden und dem Mittelfaden, positiv wenn ihn ein

Stern im Westen vor, im Osten nach dem Mittelfaden passirt. Sei i^ die Zeit,

welche der Stern von der Deklination d gebraucht, um von einem Faden zum
andern zu kommen. Dann ist:

cos C = sin 9 sin ö + cos cp cos ö cos t

cos (C
— /) = si^^

<P
^if^ ^ + cos ^ cos 8 cos {t — F)

und die Differenz dieser Gleichungen

2 sin \f sin (C — \f^ == 2 si7i \Fsin {t — \F) cos <p cos 8,

woraus, wenn sin ^ cos
(f
cos 8 = sin l, cos <p sin A gesetzt wird

sin F = sin/ -.

—
-. + 2 sin"^ 4 F cotg t — 2 sin"^ \fcotg C r—-: • (27)

•^ cos^fStnA z ö 2^ ö cos
(f
sin

A

^ '

die strenge Formel, wenn für A, t und C die für den Mittelfaden gültigen Werthe

angewendet werden. Hierfür kann nun ohne merkbaren Fehler ausser in extremen

Fällen gesetzt werden

sin F= Z sinf + Ap/2 ^/;/ 3
1

" (Z2 cotg t — Z cotg C). (28)

Für specielle Fälle finden sich hieraus leicht verschiedene Modifikationen, so

erhält man für einen dem Pol nahen Stern, wenn er seiner Digression nicht

nahe ist

sin F=Z sinf4-^/2 siii^ 1" Z^ cotg t,

andererseits kann, wenn der Stern der Digression nahe ist, das in f^ multiplicirte

Glied vernachlässigt werden und man hat dann einfach

sin F^ Z sinf

u. s, w. In gewöhnlich vorkommenden Fällen, wenn der Stern nicht dem Pol

oder Zenith sehr nahe, dabei in beträchtlichen Stundenwinkeln ist, kann man
einfach setzen

F=fZ. (29)

Ist bei einem Polstern in der Nähe der Digression sin F =^ Z sinf zu setzen,

so kann man natürlich zur leichteren Berechnung 7^= Z/- ^ nehmen, wo dann

Fsin 15"
K = :—F— aus Hilfstafeln entnommen werden kann. Ebenso wird man sich,

sin F
wenn ein Glied mit f^ nöthig ist, Hilfstateln für die Fadendistanzen des Netzes

berechnen. In ganz besonders extremen Fällen ist die direkte Formel für

cosQl, —/) (26) am geeignetsten. Die Bestimmung der Fadendistanzen ergiebt sich

aus dem Vorigen von selbst, am besten geschieht sie durch Beobachtung von

Polsternen auf dem I. Almucantar. Abgesehen davon, dass hier das Glied f^ un-

merklich wird, sind auch etwaige Ungenauigkeiten mit Bezug auf den Durchgang

durch die Mitte des Feldes, welches durch den Durchschnitt der Horizontalfäden

und des Vertikalfaden bezeichnet wird und worauf natürlich gehörig zu achten

ist, sowie in der Neigung der Fäden von geringem Einfluss.

Die so gefundenen Werthe der Fadenintervalle sind scheinbare Werthe,

welche nur der Höhe entsprechen, in der sie bestimmt wurden. Für andere

Zenithdistanzen ist auf die Refraction Rücksicht zu nehmen, indem/ —/^
==/q /& sec'^ ^ ist, wo /o ^^^ wahre Fadenintervall ist, welches die von den Fäden
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zum Mittelpunkt des^Objektivs gezogenen Gesichtslinien mit einander einschliessen,

dagegen / das um den Betrag der Refraction k vergrösserte Intervall. Es kann

daher das scheinbare Fadenintervall/ in der Zenithdistanz C aus dem scheinbaren/"'

in der Zenithdistanz

C' gefunden werden

nach

wo k sec^ l, für den

mittleren Luftzustand

von 760""« und +10 °C.

nach den Bessel-

schen Refractions-

tafeln ist

C k sec"^ C

10° 0-00029

20° 0-00032

30° 0-00037

40° 0-00047

50° 0-00067

60° 0-00110

70° 0-00231.

Das Instrument

nun, mit welchem

diese theoretisch ein-

fachen Beobachtun-

gen anzustellen sind,

hat Chandler zu-

nächst für die Stern-

warte in Cambridge

Mass. ausführen las-

sen, worauf es dann

auch an anderen(A..5r).)

Sternwarten und in anderen Dimensionen in den Vereinigten Staaten zur An-

wendung gekommen ist. Wie die Fig. 55 zeigt, endet eine etwa 1 tn hohe eiserne

Säule unten in einem Dreifuss mit Fussschrauben zur Justirung des ganzen Stativs

auf dem Pfeiler. In | Höhe ist ein kleiner Horizontalkreis zur Einstellung im

Azimuth angebracht, und von hier an läuft die Säule in einen Conus aus, um den

sich genau passend ein eiserner Mantel dreht, der ein grosses, gehörig versteiftes

Becken trägt. Dieses hat etwa eine Länge von 80^^« bei einer Breite von 15 cm und

wird mit Quecksilber gefüllt. Ein Schwimmer von nahe gleichen Dimensionengwie

das Becken, nur entsprechend kleiner, um jeden möglichen EinflussMer Capillarität

auf seine Beweglichkeit zu vermeiden, ruht in dem Quecksilber und ist an der

einen Seite lest mit dem Fernrohr verbunden. Es kommt darauf an, möglichste

Festigkeit und Unveränderlichkeit mit Leichtigkeit zu vereinigen. An geeigneter

Stelle ist auch ein Höhenkreis, Gegengewichte, Nonien, Mikrometerschraube und

klemme angebracht. Das in Cambridge benutzte Fernrohr hatte nahe 4 Zoll

Oefinung und etwa 190 fache Vergrösserung. Die Beleuchtung wird durch eine

seithche Qeffnung mit S])iegel bewirkt, das Ocular ist mit Prismen versehen,

wodurch die Beobachtungen wesentlich erleichtert, zum Theil überhaupt nur
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ermöglicht werden. Das Gewicht des ganzen schwimmenden Theils, P'ernrohr,

Gegengewichte, Schwimmer, Höhenkreis u. s. w. beträgt etwa 14 kg, die gewöhnlich

gebrauchte Menge Quecksilber belief sich auf 15—16 kg und die Tiefe des

Quecksilbers unter dem Schwimmer betrug 0*42 cm.

Die Justirung ist einfach. Der Dreifuss wird so gestellt, dass der Nullpunkt

des Azim.uthalkreises nach Süden gerichtet ist, dann das Quecksilber eingegossen.

Zur Verticalstellung der Säule kann man ein Niveau anwenden oder (zur Näherung)
die Fussschrauben so lange drehen, bis das Quecksilber im Gefäss überall gleich

tief steht. Dann folgt die Horizontalstellung des Fadennetzes, was am einfachsten

durch Beobachtung des Polarsterns geschieht. Soll das Instrument nur für einen

bestimmten Almucantarat, z. B. den ersten, gebraucht werden, so hat man jetzt

nur noch Zeit und Azimuth zu berechnen, in welchem ein langsam sich bewegender

Stern diesen Kreis schneidet, mit ^dem Fernrohr so lange den Stern zu verfolgen,

bis er zur berechneten Zeit den Mittelfaden passirt, dann den Höhenkreis fest-

zuklemmen und, wenn nöthig, den Azimuthnonius zu berichtigen. Soll das

Instrument aber in jedem beliebigen Horizontalkreis benutzt werden und die

Sterne durch vorherige Einstellung aufgefunden werden können, so muss noch

1) die CoUimation, 2) die Horizontalität der Fernrohraxe, 3) der Nullpunkt des

Höhenkreises, 4) die Coincidenz des Schwerpunkts und Drehungsmittelpunktes

des Fernrohrs untersucht event. berichtigt werden.

Die CoUimation muss so genau wie möglich durch den Mechaniker berichtigt

sein, sodass das Fernrohr senkrecht zu seiner Axe ist. Durch Beobachtung eines

entfernten terrestrischen Objekts in beiden Kreislagen ist der Fehler zu bestimmen,

er wird gleich der halben Differenz der Azimuthablesungen sein, deren eine um
180° vermindert ist. Die übrigen Correctionen können gleichzeitig in folgender

Weise erhalten werden. Man richte das Instrument nach Süden, und klemme
den Azimuthaikreis (beim Index auf 0) fest. Man stelle dann den Höhenkreis auf

einen Jahrbuchstern, der den Meridian nahe dem Horizont passirt, beobachte

die Durchgangszeit [T) durch den Verticalfaden und merke die Anzahl («) der

Horizontalfadenintervalle bis zum Horizontalmittelfaden, wo dieser Durchgang

stattfand. Dasselbe wiederhole man für einen Stern in der Nähe des Zeniths

(zur Controle auch für 1—2 zwischeniiegende Sterne). Sei dann A das wahre,

Ä das instrumentelle Azimuth, ^A = Ä — A die Indexcorrection, b die Neigung

der Fernrohraxe, positiv wenn das Westende zu hoch, dann ist die allgemeine

Gleichung für Meridiandurchgänge

, , sin (9 — ö) , cos (cp — 3) „ .^A ^-^-^ + b ^~—̂ = a — {T+^T)-~csec 3,
cos cosb ^ ^ '

woraus HA und b durch Elimination zu finden, und wo AT" (die Uhrcorrection)

und a anderweitig ermittelt ist. Die Berichtignng von I^A geschieht dann durch

Versetzen des Index, die von b durch Veränderung des Gewichts oder der

Stellung der Gegengewichte. Um zu sehen, welche Wirkung die Gewichts-

änderung hat, stellt man am besten den Polarstem ein und schätzt die horizon-

tale Versetzung nach Bogenminuten bei einer bestimmten Veränderung des Ge-

wichts, und diese Grösse multiplicirt mit der Secante der Zenithdistanz des

Polarsterns giebt die gesuchte Neigung. Werden dann die Fäden aufs neue

horizontal gestellt, so sind sie für alle Höhen gültig. Im allgemeinen kann end-

lich angenommen werden, dass der Schwerpunkt des Fernrohres in der CoUima-

tionsaxe liegt. Sei dann s die grösste Biegung in Bogenminuten ausgedrückt,

welche durch die Abweichung des Schwerpunktes vom Drehungspunkt verursacht

wird, und zwar positiv, wenn letzterer dem Objektiv näher liegt, so wird diese
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bei horizontaler Lage des Fernrohrs eintreten, in anderen Zenithdistanzen da-

gegen s sin (9 — S) sein, wenn der Stern im Meridian ist. Ist nun die schein-

bare Zenithdistanz eines Sterns <p — S — r, und C die Kreisablesung, AC der

der Indexfehler, i der Werth eines Fadenintervalls in Bogenminuten, so giebt

jeder wie oben beobachtete Stern eine Gleichung der Form

AC H- J sin (9 — 8) = C — ni — (9 — S) — r ,

wo nur AC und s unbekannt sind, also durch mehrere Beobachtungen bestimmt

werden können. Danach ergeben sich dann unmittelbar die Correctionen.

(Weiteres, nebst ausführlichem Beobachtungsmaterial s. Annais of the Astronom.

Observatory of Harvard College, Vol. XVII. Cambridge 1887.) Valentiner.

Altazimuth heisst ein dem Universalinstrument ähnHches Instrument.

Wie der Name besagt, können mit demselben Höhen und Azimuthe gemessen

werden, es dient aber ebenso auch zur Bestimmung der Rectascensionen und

Deklinationen, wenn es in einer bestimmten Ebene aufgestellt ist. Ein Hori-

zontal- und ein Höhenkreis bilden neben dem Fernrohr die Bestandtheile wie

beim Universalinstrument, doch versteht man unter Altazimuth im Besonderen

ein fest aufgestelltes Universalinstrument, während letzteres selbst zu den trans-

portablen Instrumenten zu rechnen ist.

Nachdem O. Römer zuerst die Vollkreise, darauf T. Mayer die Repetitions-

kreise angewandt hatte, scheint der dänische Astronom Bugge der erste ge-

wesen zu sein, welcher Beobachtungen mit einem mit Azimuth- und Vertical-

kreis versehenen Instrument machte, wobei der Verticalkreis einen Durchmesser

von 4 Fuss hatte. Grössere Kreise lieferte dann Ramsden für Palermo,

Paris u. s. w., die aber mehrfach nur an Stelle der Mauerquadranten traten, also

die Anfänge der modernen Meridiankreise bildeten. Troughton verfertigte Ende

des vorigen Jahrhunderts ein Instrument mit dreifüssigem Höhen- und Azimuth-

kreis, und mit demselben stellte Pond seine ersten Beobachtungen an, mit denen

er zugleich nachwies, dass der von Bradlev benutzte Greenwicher Quadrant

wesentliche Veränderungen seit jener Zeit erlitten hatte. Namentlich war es

aber Reichenbach, der im Anfange dieses Jahrhunderts den Altazimuthen —
astronomische Kreise an feststehender Säule, wie er sie nannte — einen für

jene Zeit hohen Grad der Vollendung gab. Von den grossen Dimensionen,

welche z. B. Ramsden den Kreisen gegeben hatte, kehrte Reichenbach zu

kleineren zurück, indem er für die festaufgestellten Instrumente Höhenkreise bis

zu 3 Fuss, Azimuthaikreise in der Regel bis zu 2^ Fuss Durchmesser lieferte.

Diese Instrumente haben indessen bei aller scheinbaren Vollkommenheit wenig

Anwendung gefunden, da zum Theil Reichenbach selbst sie schon durch die

eigentlichen Meridiankreise verdrängte. Erst in England stellte Airy dieselben

im Princip wieder her, indem er in der Werkstätte von Ransome & May in

Ipswich, und durch Simms ein Altazimuth im Jahre 1847 bauen Hess. In Greenwich

bildeten von Anbeginn an die Mondbeobachtungen einen wesentlichen Theil

des Arbeitsprogramms, theils des Problems der Mondbewegung selbst wegen,

theils um die Längenbestimmungen in geeigneter Weise zu fördern. Bei aller

Aufopferung der Astronomen liess es sich aber mit den zur Ortsbestimmung

angewandten Instrumenten — Meridiankreisen, Passageninstrumenten, Qua-

dranten u. s. w. — nicht erreichen, dass die Beobachtungen des Mondes regel-

mässig erhalten wurden. Einestheils traf es sich sehr häufig, dass gerade zur

Zeit des Durchganges des Mondes durch den Meridian ungünstiges Wetter



Altazimuth. 205

herrschte, sodann aber liess sich der Mond selbst bei klarem Himmel nicht

in der nächsten Nähe der Conjunction mit der Sonne beobachten, da die Sonnen-

strahlen den Mond unsichtbar machten. So blieb fortwährend fast ein Drittel

der Lunation unbeobachtet. Lediglich um diesem Uebelstand abzuhelfen, führte

AiRV das Altazimuth wieder ein, mit dem nun die Mondörter in jedem beliebigen

Stundenwinkel erhalten werden konnten. Die Erfahrung lehrte, dass der Mond

Abends oder Morgens beobachtet werden konnte, wenn er nur eine Stunde von

der Sonne entfernt war.

Das AiRv'sche Instrument ist in den ^»Greenwich Observations 1847« ^ausführ-

lich beschrieben. Beide Kreise haben drei Fuss im Durchmesser, das Fern-

rohr von fünf Fuss Brennweite hat eine Oeffnung von 3f engl. Zoll. Möglichste

Festigkeit, Unveränderlichkeit im ganzen Instrument, war das von Airy am

meisten Erstrebte. Das Instrument besteht aus nur wenigen gegossenen Haupt-

theilen, die ausserordentlich massiv sind; selbst die Mikroskope sind mit anderen

Theilen in einem Stück gegossen und nachher ausgebohrt. Es dreht sich um
Zapfen, die oben und unten in sehr festem Rahmenwerk und in das Fundament

eingelassen sind. Der ganze im Azimuth drehbare Theil besteht aus vier Stücken,

dem unteren Theil mit Zapfen und vier Mikroskopen, den beiden Halbcylindern,

welche die Seitenwände bilden, und von denen eine vier Mikroskope trägt, und

dem oberen Theil mit seinen Zapfen. Der verticale Kreistheil besteht nur aus

zwei Stücken, der eine mit dem Kreis, den beiden Fernrohrhälften und einem

Zapfen, der andere mit dem zweiten Zapfen. Diese ausserordentliche Festigkeit

lässt sich freilich nur auf Kosten möglicher Justirung erreichen, die in der

That bei dem AiRv'schen Instrument ausgeschlossen war; selbst die horizontale

Lage des Azimuthaikreises wurde durch versuchsweises Auflegen auf die eisernen

Unterlagen und allmähliches Abfeilen zu erreichen versucht, und liess spätere

Correkturen nicht mehr zu. Für die Untersuchung der Zapfenform bei der

Horizontalaxe liess Airy möglichst im Centrum der Zapfen feine Spitzen an-

bringen, deren Stellung mit Hilfe von Mikroskopen im Laufe der ganzen Um-
drehung gemessen wurde. Bei der Verticalaxe waren solche Vorkehrungen

nicht nöthig, da sich etwaige Abweichungen von der Kreisform im Querschnitt

durch das Niveau verrathen mussten.

Wie gross der für die Mondtheorie durch dieses Instrument erreichte Ge-

winn ist, zeigt schon die Zahl der im ersten Jahr erhaltenen Beobachtungen;

während vom 16. Mai 1847 (dem Tag der ersten Beobachtung am Altazimuth)

bis zum 31. December 1847 i"^ Meridian 70 Mondbeobachtungen erhalten wurden,

konnten am Altazimuth an 127 Tagen vollständige Höhen- und Azimuth-

bestimmungen angestellt werden, und die Genauigkeit liess nach Verbesserung

bald bemetkter Fehler auch im Azimuth kaum etwas zu wünschen, wogegen die

Zenithdistanzen gleich von vornherein denMeridianbeobachtungen nicht nachstanden.

Immerhin blieb die Anwendung eine auf den Mond beschränkte, und so

fand das sehr kostspielige Instrument, welches zu seiner vollen Brauchbarkeit in

besonderer Drehkuppel stehen musste, geringe Verbreitung. Als die grosse Strass-

burger Sternwarte errichtet wurde, nahm Winnecke die aussermeridionalen Mond-

beobachtungen ins Programm der Sternwarte mit auf. In einer für die Zwecke

eines Altazimuths besonders construirten Kuppel fand das von Repsold gelieferte

Instrument Aufstellung. Dieses neuere Altazimuth weicht in vieler Beziehung

von dem AiRv'schen ab, und es mag hier eine etwas ausführlichere Beschreibung

(entnommen dem bezüglichen Berichte Schur's, Astr. Nachr. No. 2857) über

dasselbe und die mit ihm bisher angestellten Beobachtungen folgen,
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»Auf einem Sandsteinpfeiler ruht ein grosser, hohler, und mehrfach durch-

brochener eiserner Cylinder von etwa O'S m Durchmesser und 0'35 m Höhe, der

mit drei starken Fussschrauben auf einem eisernen Ringe steht, und dessen

ringförmige Oberfläche eine genau abgeschliffene Ebene bildet. Auf diesem

Cylinder ruht mit seiner unteren, ebenfalls glatten Fläche ein zweiter beweglicher

Cylinder von demselben Durchmesser, aber etwas geringerer Höhe wie der

Untersatz, an welchem die Lager für die horizontale Umdrehungsaxe des Fern-

rohrs und die Ablesemikroskope angebracht sind. An einem Ende dieser Axe
befindet sich das Fernrohr, am anderen der Höhenkreis, der die getheilte Fläche

der Mitte des Instruments zuweist. Der Azimuthkreis befindet sich im Innern

des oberen Cylinders mit der getheilten Fläche nach unten und steht fest,

während die um 00° abstehenden, horizontal gerichteten vier Ablesemikroskope

am Cylinder befestigt sind und an dessen Drehung Theil nehmen. Die Mikro-

skope tragen an den nach der Mitte des Instruments gerichteten Objektivenden

rechtwinklige Prismen, wodurch das Bild des Theilkreises um 90° abgelenkt

und in die horizontal liegenden Mikroskope geworfen wird. Der Kreis ist von

2 zu 2 Minuten von bis 360° getheilt und zwar nehmen die Ablesungen beim
Verfolgen eines im Süden culminirenden Sterns zu. Die Schraubentrommeln
machen bei dem Uebergang von einem Theilstrich zum andern zwei Umdrehungen
und geben unmittelbar Bogensecunden. Zur Elimination der Hauptglieder der

periodischen Fehler trägt der Schlitten zwei enge Fadenpaare im Abstände von

1 \ Umdrehungen. Der Verticalkreis ist ebenso eingerichtet wie der Horizontal-

kreis, und zur Ablesung dienen je zwei vertical gerichtete Mikroskope, die am
oberen Cylinder befestigt sind und ebenfalls am Objektivende refiektirende

Prismen tragen, die ein Bild von zwei mit dem Mittelpunkte des Kreises in

gleicher Höhe liegenden Punkten der Theilung entwerfen. Wird die horizontale

Axe mit dem Fernrohr und Kreise umgelegt, so kommt letztere in den Bereich

zweier anderen an der entgegengesetzten Seite des Instruments befindlichen

Mikroskope, so dass die Ablesung an letzteren beiden gänzlich unabhängig ist.

Das Fernrohr hat 1'3 m Brennweite und 0-13 m Oeffnung. Der Ocularkopf

enthält 19 verticale und 11 horizontale feste Fäden und zwei Mikrometerschhtten

mit einem verticalen und fünf horizontalen beweglichen Fäden, die Schrauben-

trommeln sind in 100 Theile getheilt. Das Fernrohr ist für Feld- und Faden-

beleuchtung eingerichtet. Die Neigung der horizontalen Axe des Instrumentes

wird durch ein Niveau bestimmt, welches beständig auf den Zapfen stehen

bleibt und durch eine Kurbel gehoben, umgelegt und dann wieder mit den

Füssen auf die Zapfen gesenkt werden kann, ohne dass es mit der Hand be-

rührt zu werden braucht. Das Gesichtsfeld des Fernrohres, die Theilung des

Niveaus, die beiden Theilkreise und die Mikrometertrommeln werden mit Hilfe

eines Systems von Spiegeln und Prismen durch eine einzige Petroleumlampe

beleuchtet, welche über der Mitte des Instruments schwebt und an dessen

Drehung theilnimmt.

Für Feinbewegung in Höhe, sowie zur Klemmung befinden sich an zwei

entgegengesetzten Seiten Schlüssel, die neben dem Cylinder herabhängen

und vom Ocularende zu erreichen sind; für die Horizontalbewegung ist dagegen

nur an einer Säule eine Klemme mit Mikrometerschraube vorhanden, die nur

in besonderer Lage des Fernrohres mit der Hand zu erreichen ist und mehr den

Zweck hat, dem Instrument vor dem Durchgänge eines Sternes eine bestimmte

Lage im azimuthalen Sinn zu geben. Bei kleinen, mit letzterer Schraube aus-

geführten Bewegungen reiben die glatten Flächen des oberen und unteren
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Cylinders auf einander, bei grossen mit freier Hand bewirkten Drehungen im

Azimuth wird dagegen der obere Cylinder durch ein System von Gewichten und

Rollen etwas schwebend gehalten, so dass keine Reibung gegen den unteren

Cylinder und somit auch keine Torsion stattfindet.«

Zur Festlegung einer Azimuthairichtung sind Miren vorhanden, wie sie auch

für den Meridiankreis gebräuchlich sind. Für die Bestimmung des Nullpunktes

bei zu messenden Zenithdistanzen ist eine Nadirbestimmung erforderlich; dazu

befindet sich etwas unterhalb der Überfläche des Sandsteinpfeilers ein den

letzteren umgebender eiserner Ring, an welchem sich ein Träger für einen

Quecksilberhorizont und ein Gegengewicht dazu anbringen lässt, das Fernrohr

wird dann vertical gestellt, die Quecksilberschale darunter geschoben und von

einer mit dem Drehthurm selbst verbundenen Treppe aus in üblicher Weise

das Nadir bestimmt. Strenge genommen gehörte zu jeder einzelnen Messung

einer Zenithdistanz auch eine Bestimmung des Nadirpunktes, wenn man nicht

annehmen wollte, dass die etwa vorhandene Neigung der ringförmigen Fläche,

an denen sich der obere und untere Cylinder berühren, derart regelmässig ver-

läuft, dass sie mit dem Aufsatzniveau der Drehungsaxe des Fernrohrs in zwei

auf einander senkrechten Richtungen zu ermitteln ist und demnach für die da-

zwischen liegenden Azimuthe die Veränderungen, denen der Zenithpunkt des

Kreises unterliegt, durch Rechnung gefunden werden kann. Es hat sich aber

als genügend gezeigt, wenn zum Schluss einer Beobachtungsreihe die Nadir-

bestimmungen für alle in Frage kommenden Azimuthe der Reihe nach ange-

stellt werden. Freilich sind dabei Voraussetzungen über das vollständig gleich-

artige Verhalten der auf einander aufliegenden Cylinder des Instruments während

der ganzen Zeit nothwendig, und es kann dasselbe durch ein Höhenniveau

controlirt werden. Trotz dieses gleichsam summarischen Verfahrens ist der

Zeitaufwand, den ein solches Instrument verursacht, wenn es gute Resultate

liefern soll, ein sehr erheblicher, so dass dadurch wieder der Vorzug der Be-

nutzung desselben zum Theil in Frage gestellt wird.

Zur Berechnung der Beobachtungen dienen folgende Formeln:

Für die Bestimmung des Azimuthes eines terrestrischen Objektes, einer Mira

oder dergl., wird man am geeignetsten den Polarstern beobachten (s. Azimuth-

bestimmung), man hat dann mit dem beweglichen Faden verschiedene Antritte

wahrzunehmen, d. h. die Beobachtung des Mittelfadens allein zu vermehren und

die einzelnen Werthe auf den Mittelfaden zu reduciren, wozu die Formeln

sin n = — sin a cos 9

sin t = — tang n tang 8

sin i
sinj = r

—

— — 2 tang t sin^ i /•^ cos n cos cos i
* ^-^

gelten (s. Fadendistanzen), in denen / den mit der Schraube gemessenen Abstand

vom Mittelfaden, J die Reduction der Durchgangszeit und a das durch die Kreis-

ablesung gefundene Azimuth des Mittelfadens ist, cp, 0, t die üblichen Bedeutungen,

geographische Breite des Beobachtungsortes, Dekhnation und Stundenwinkel des

Sternes haben. Bei grossen Stundenwinkeln (Beobachtungen in der Nähe des Poles)

kann man so verfahren, dass man den Faden möglichst rasch mehrmals auf den Stern

einstellt und das Mittel aus den Trommelablesungen nimmt und dieses mit dem Mittel

der zugehörigen Uhrzeiten verbindet. Man kann dann den gemessenen kleinen

Abstand vom Mittelfaden als einen Collimationsfehler ansehen und dafür die an die

Kreisablesung anzubringende Correction berechnen. Ist dann a die für den
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Indexfehler verbesserte Kreisablesung, A das beobachtete Azimuth des Sternes,

b die Neigung der Umdrehungsaxe und c der Collimationsfehler des Mittelfadens,

die beiden letzten Grössen auf das Fernrohrende bezogen, so ist:

A ^=- a '\' b cotg z -h c cosec z Fernrohr links

= a — b cotg z — c cosec z Fernrohr rechts.

Wenn dann so die Beobachtungszeit, resp. die Kreisablesung für den Mittel-

faden abgeleitet ist, kann man das Azimuth berechnen nach der Formel:

fang p sec <p sin t
tang a = — —-

. ^ . -,^^
1 — tang p tang <:^ cost

wobei man sich bequemer Hilfstafeln bedienen kann. Setzt man nämlich

p = 90° — 8 und berechnet zunächst log tang p sec (o sin t und log p tang cp cos t,

so kann man mit der letzten Grösse als Argument einer Tafel den Werth ent-

nehmen, der die Correction, die an die erste Grösse anzubringen ist, um
log tang a zu erhalten, in Einheiten etwa der 6. Decimale des Logarithmus

ist, sodass also:

log tang a = log tajig p sin t sec ^^ -h Correct.

Derartige Hilfstafeln in grosser Ausdehnung sind gegeben in Albrecht

»Formeln und Hilfstafeln«, sowie übersichtlich unter dem Artikel Azimuth.

Für die Bestimmung des Uhrstandes kann man Zeitsterne in der Nähe des

Meridians in beiden Lagen des Fernrohres beobachten. Die Reduction der

Durchgangszeiten auf den Mittelfaden kann man vornehmen nach

y= / sec sec q,

wo ^, der parallaktische Winkel, bestimmt ist durch:

sin a cos a»

stn q = 5^
cos

Der Uhrstand selbst ergiebt sich dann aus der Gleichung:

cotg a sin t = — cos cp tang o 4- sin cp cos t,

in welcher man
m sin M= sin cp

m cos M= cotg a
setzen kann, sodass

sin {M— = ^^^g ? ^^^S -^^^ ^
und

^T= a + t — T.

Zur Berechnung der Mondazimuthe endlich dienen die ebenfalls an anderer

Stelle (s. Fadendistanzen) abgeleiteten Formeln zur Reduction auf den Mittel-

faden und das Mondcentrum, die man in nachstehender Weise anordnen kann.

Setzt man wieder
sin n = — sin a cos cp

und

ferner in

wonach

dann

tang M = tang a sin cp

Y = (9 — cp') cos <? = (cp — cp') cos n cos m,

sin 80 = sin cp cos C — cos 9 sin ^ cos a

e sin E = sin cp

e cos E = cos 9 cos a,

sinBQsm{E~Q = —^-^,

^ = (1 — X) cos n cos 8q

.^ = ^ X' sin n sec 8q
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sin S

sin C'
'

so ist

Acos[f~^{l — X)/j + B'
wo die Buchstaben folgende Bedeutungen haben, nämlich t% ö^ die Sternzeit der

Beobachtung des Durchganges des Mondrandes durch einen Faden, resp. die des

Mondcentrums durch die Verticalebene des Instrumentes, a^, 6q die Rectascension

und Deklination des Mondcentrums für die Zeit d^, X, X' die Zunahme der Rectascen-

sion und Deklination in einer Secunde Sternzeit, 9 die geographische, 9' die

geocentrische Breite, p die Entfernung des Beobachtungsortes vom Erdmittelpunkt,

Tc die Aequtoreal-Horizontalparallaxe, j- der geocentrische Halbmesser des Mondes,

der positiv zu nehmen ist, wenn der vorangehende, negativ, wenn der folgende

Rand beobachtet ist.

Zur Vergleichung der am Altazimuth beobachteten Azimuthe mit den aus

einer Mondephemeride folgenden, sind die beobachteten zuerst durch Anbringung

sin IT sin a
von — p sin (<p — 9') —~^~7— 3.uf den Erdmittelpunkt, und die Beobachtungs-

zeiten unter Anbringung der Längendifferenz auf den Meridian der Ephemeride

zu reduciren, dann aus diesen das Azimuth des Mondcentrums zu berechnen

nach:
sin C sin a = cos 8 sin t

sin C cos a == — sin 8 cos 9 + cos 8 sin <p cos t,

wo man setzen kann
r sin R = sin 8

r cos R = cos 8 cos t

sodass

sin C cos a = r sin (9 — R). Valentiner.

Armille oder Armillarsphäre ist ein aus mehreren Ineinander liegenden

Kreisen bestehendes astronomisches Instrument früherer Zeit. Der Name kommt

von Armilla = Ring, Band; die Armillen stellen Kreise der Hmmelskugel selbst,

den Aequator, die Ekliptik, Deklinations- oder Breitenkreise u. s. w. dar und

beziehen demnach die Oerter der Gestirne unabhängig von dem Beobachtungs-

orte auf den Aequator oder auf die Ekliptik. Je nach dieser doppelten Anordnung

unterscheidet man Aequatoreal- und Solstitialarmillen.

Die Aequatorealarmillen gelangten erst durch Tycho zu allgemeiner An-

wendung. Sie bestehen aus einem getheilten Kreise M (Fig. 56), welcher vertical

in die Ebene des Meridians gestellt wurde, und in welchem bei P, P die zur

Weltaxe parallele Drehungsaxe der Kreise K und S befestigt ist. K dient nur

als Träger des zum Aequator parallelen Kreises A, welcher ebenfalls eine

Theilung in Graden und Unterabtheilungen derselben hat, während 6" einen

beweglichen DekUnationskreis vorstellt, und daher ebenfalls eine entsprechende

Theilung hat. Längs des Aequatorringes sind die beiden Diopter D, D\ längs

des Deklinationsringes 6' die beiden Diopter d, d' verschiebbar (je in einer

Hälfte des Kreises ein Diopter). In A, in der Ebene des Aequatorringes, an

der Axe P P befestigt, befindet sich ein Objektivdiopter.

Zur Beobachtung eines Gestirnes wird der Stundenkreis 6' so lange gedreht,

bis die Visur von d (oder ü?') über A den Stern trifft; die Stellung des Stunden-

kreises gegenüber dem Meridian (abgelesen an der Theilung des Kreises A)

giebt den Stundenwinkel des Sternes, während die Deklination durch die Stellung

Valbntinbr, Astronomie. I. I4
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des Diopter d (oder d!) an der Theilung des Kreises S abgelesen werden kann.

Zur Bestimmung von Rectascensionsdifterenzen zweier Gestirne wurde eines der

Diopter D, D^ an der Theilung des Kreises A auf die Rectascension des be-

kannten Sterns eingestellt, und der Aequatorring A so lange gedreht, bis die

Visur von D über die Axe PP^ hinweg den bekannten Stern traf; wurde der

Stundenkreis S so gedreht, dass gleichzeitig die Visur von d (oder d') über A

(A. 56.)

den zweiten Stern traf, so konnte aus der Stellung von S an der Theilung des

Kreises A direkt die Rectascension dieses unbekannten Sternes abgelesen

werden.

Die Solstitialarmillen, obwohl im Gebrauche complicirter, wurden doch

viel früher angewendet. Schon das Astrolabium des Ptolemäus ist eine

Solstitialarmille. Es besteht aus dem Kreise M^ (Fig. 57), welcher vertical in der

Ebene des Meridians aufgestellt wird, sodass die Axe PaPa des Kreises ^^ parallel

zur Richtung der Weltaxe steht. In dem Kreise K sind in den Polen PePj
der Ekliptik, in der entsprechenden Entfernung von PaPJ (gleich der Schiefe

der Ekliptik, für Ptolemäus 23° 55') Zapfen befestigt, und in einer zur Richtung

PePJ senkrechten Ebene der Kreis E, welcher die Ekliptik selbst vorstellt,
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mit K fest verbanden. Um PePJ als Axe dreht sich der äussere Kreis Ki und

der kleinere, innere k, welcher um 90° von PePJ entfernt, also in der Ebene der

Ekliptik E die Zapfen /, f für einen Ring B trägt, der mit den diametral gegen-

über stehenden Dioptern D, D' versehen ist. Die Kreise E, K, K^ sind getheilt.

Bei der Drehung des Kreises K um die Pole Pa, Pa werden die Ekliptik E
und deren Pole Pe, PJ so gedacht werden können, dass die Ebene von E

parallel zur momentanen Lage der Ekliptik am Himmel ist^). Um diese

Stellung herbeizuführen, wird der Kreis B in die Ebene von E gebracht (die

Drehungsaxe pp^ ist ja beständig in dieser Ebene), die Visur DV durch Drehung

des Kreises k auf die aus der Theorie der Sonnenbewegung bekannte Länge

der Sonne (oder eines bekannten Sterns) gestellt, und dann der Kreis K so

lange gedreht, bis die Visur DD' die Sonne (oder den eingestellten Stern)

trifft. Dann wird sofort die Visur DD' auf das zu bestimmende Objekt ge-

richtet (nachdem der Kreis K um das der täglichen Bewegung in der Zwischen-

^) Man darf nicht übersehen, dass die Ekliptik zwischen den Sternen fest liegt, daher ihre

Lage gegen den Horizont mit jedem Momente ändert.

14*
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zeit entsprechende Stück nachgedreht wurde) und der Kreis K^ in der Richtung

der DiopterW gebracht. Der Punkt, welchen K^ auf dem Ekliptikringe E
bezeichnet, giebt die Länge des zu bestimmenden Objektes, während dessen

Breite an der Theilung des Kreises K^ selbst abgelesen werden kann. Wie man
sieht, dient hier die Weltaxe nur dazu, den die PJkliptik repräsentirenden Ring

parallel zur Ebene der Ekliptik im Räume zu stellen, welche dann als Grund-

ebene angesehen wird, auf welche sich die Coordinaten beziehen. N. Herz.

Astrophotographie. Vorbemerkung: In diesem Artikel wird voraus-

gesetzt, dass der Leser mit der Photographie selbst und mit der Photochemie

vollkommen vertraut ist, das Gleiche gilt in Betreff der Spectralanalyse, wobei

übrigens auch auf den folgenden Artikel »Astrospectroscopie« verwiesen wird.

Sodann muss besonders hervorgehoben werden, dass es bei den immensen Fort-

schritten, welche die Photographie und speciell die Astrophotographie in den

letzten Jahren gemacht hat, nicht annähernd möglich geworden ist, auf dem in der

Encyklopädie verfügbaren Raum aller Arbeiten und Untersuchungen, sowie der

dabei gemachten Erfahrungen zu gedenken. Ferner steht auch zu befürchten,

dass nach kurzer Zeit — in ganz anderer Weise als in den übrigen Zweigen der

Astronomie — an Stelle der jetzt gebräuchlichen Verfahrungsweisen andere

getreten sind. Andererseits muss zugegeben werden, dass ein Handbuch der

Astronomie heutigen Tages als höchst unvollständig gelten müsste, wenn die

Photographie nicht darin aufgenommen worden wäre. Es ist daher versucht worden,

auf dem durch die Verhältnisse begrenzten Raum das Wesentliche zusammen-

zufassen und dem Leser einen Ueberblick dessen zu geben, was gegenwärtig

die Astrophotographie umfasst, wodurch er befähigt wird, auch neueren Ergeb-

nissen und Fortschritten an der Hand der Fach- und Specialliteratur zu folgen.

Die Himmels- oder Astrophotographie kann man eigentlich in sechs Gruppen

eintheilen:

1) Das Photographiren der Sonne,

a) im Brennpunkte einer Linse (oder eines Spiegels),

b) durch ein Vergrösserungssystem,

c) das Photographiren der Sonnencorona.

2) Das Photographiren des Mondes.

3) Das Photographiren von Planeten, Kometen und Sternschnuppen.

4) Das Photographiren der Fixsterne und Nebelflecke.

a) mit Hilfe grosser Refractore (oder Spiegel),

b) mit Hilfe kleinerer photographischer Objective, also mitPorträtobjectiven,

c) die Arbeiten mit verschiedenen Instrumenten.

5) Die Spectralphotographie des Himmels.

a) Das Photographiren des Sonnenspectrums,

b) das Photographiren des Coronaspectrums,

c) das Photographiren der Fixstern-, Nebelflecken- und Kometenspectra

mit dem Spectrographen,

d) Durchmusterungsaufnahmen mit dem Objectivprisma.

6) Die Ausmessung der Photogramme,

a) Ausmessung der Sonnenbilder,

b) Ausmessung der Sternpositionen,

c) Ausmessung der Spectrogramme,

d) die Reduction des ausgemessenen Photogrammes.
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1) Die Aufnahmen der Sonne.
a) Das Photographiren im Brennpunkte einer Linse oder eines

Spiegels. Zur Aufnahme der Sonne könnte man eigentHch jedes Fernrohr

gebrauchen, wenn man seinen chemischen Focus ermittelt hat, der in den

allermeisten Fällen vom optischen bedeutend abweicht. Die Spiegelteleskope

lassen sich aber ohne Ausnahme zu diesem Zweck ganz vortrefflich verwenden.

Wenn aber selbst der chemische Brennpunkt eines gewöhnlichen, für optische

Strahlen achromatisirten Refractors noch so sorgfältig bestimmt worden, so ist

das mit demselben erhaltene Resultat doch niemals ganz befriedigend, weil beim

Achromatisiren dieser Gläser doch immer auf die sichtbaren und nie auf die un-

sichtbaren Strahlen Rücksicht genommen wird. So wird das photographische

Bild gewöhnlich mit einer »Glorie« umgeben sein, oder mit anderen Worten,

die Verschiedenheit der Brennebene verschiedenfarbiger Strahlen verursacht

einen unscharfen Rand. Deshalb wird jeder, der sich mit dem Studium der

Sonnenphotographie eingehend beschäftigen will, am besten thun, wenn er sich

bei C. A. Steinheil & Söhne, München (und nirgends anders) eine Linse und

Vergrösserungssystem bestellt. Diesen Luxus kann man sich um so eher erlauben,

als es ganz überflüssig wäre, für Sonnenaufnahmen ein grösseres Objectiv als

10 cm Durchmesser zu wählen, wenn es sich nicht gerade darum handelt, Bilder

zu erhalten, wie sie Janssen in Meudon macht. Ein solches Objectiv reicht

vollständig aus, um mit einem passenden Vergrösserungssystem Sonnenbilder

von 16 cm zu erzeugen, und dass diese Grösse zum Studium der Sonnenflecken-

positionen genügt, ist eine bekannte Thatsache. Sind nun aber diese Bilder

völlig scharf, so lassen sich ja die Details sc vergrössern, als wenn man ein

ganzes Sonnenbild von 40— 50 cm Durchmesser hätte.

Die Aufnahmen im Brennpunkte des Objectivs werden nur bei Gelegenheit

totaler Sonnenfinsternisse gemacht, weil hier der Hauptschwerpunkt auf die Corona

fällt, die zu lichtschwach ist, als dass sie mit den älteren unempfindlichen Platten

photographirt werden könnte. Mit den heutigen äusserst empfindlichen Schleussner-

oder LuMifeRE-Platten wird man aber die Corona bei grösserer Objectivöff"nung

und massiger Vergrösserung des Projectionssystems doch photographiren können.

Die Amerikaner haben bei Gelegenheit der Sonnenfinsternisse Objective von

abnorm langer Brennweite (z. B. bis 15 m Brennweite) genommen, um dadurch

ein grösseres Brennbild der Sonne zu erhalten, ohne zugleich Licht einzubüssen.

Es ist selbstverständlich, dass eine parallactische, äquatoreale Aufstellung einer

Linse von 40 Fuss Brennweite mit bedeutenden Kosten verbunden wäre; ausser-

dem würde der Transport in oft ganz unbewohnte und entlegene Gegenden, die

nur dem Fussgänger oder mit Maulthieren erreichbar sind, ungeheure Summen
verschlingen. Daher hat das praktische Amerika (fast gleichzeitig und unabhängig

mit Frankreich) eine ganz sinnreiche Methode zur Montirung solcher langer

Fernröhre erfunden, wonach sich letztere mit Ausnahme des Heliostaten, des

Momentverschlusses, der Cassette und des Objectivs sozusagen an Ort und

Stelle bewirken lässt. Das Princip dieser Aufstellungsweise ist ein horizontal

liegendes eisernes, oder aus Brettern zusammengezimmertes langes Rohr, welches

im Meridian aufgestellt und mit dem Objectiv nach Norden gerichtet ist. Vor

dem Objectiv steht der Heliostat (oder, wie man diese Instrumente, wenn sie

grössere Dimensionen haben, nennt, Siderostat), welcher das Sonnenbild in das

Fernrohr reflectirt. Am Südende des Rohres ist das Laboratorium aus Brettern

aufgebaut, welches zugleich Cassette, Camera, und alles »in einer Person« bildet,

da das Südende des Rohres in dasselbe einmündet, wo dann einfach die Cassette
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ohne jede Dichtung in das Rohr eingeschoben wird. Ich sage »ohne Dichtung«,

da das Laboratorium selbst ganz dunkel, und nur mit wenigen rothen Fenstern

versehen ist, sodass man hier die Platte auch ohne Cassette handhaben kann,

indem der Momentverschluss vor derselben im Rohre angebracht ist.

Ein solches »Expeditions-Observatorium«, wie es früher C. Wolf in Paris

benutzt hat, stellt mit Fortlassung der Hütte die Fig. 58 dar.

Wolf benutzte indessen bei seinen Sonnenphotographien einen Cassegrain-

schen Spiegel, und stellte ihn folgendermaassen auf^):

Auf zwei massiven Steinpfeilern A, A befindet sich eine stark verrippte

Eisenplatte B, die das viereckige, aus Holz zusammengefügte Teleskoprohr C zu

(A. 58.)

tragen hat. Die beiden Pfeiler A, A befinden sich in der Hütte, sagen wir in

dem Laboratorium, während der Pfeiler E ausserhalb des Hauses errichtet ist.

Auf der grossen Eisenplatte sind verschiedene kleinere Platten aufgeschraubt, sie

lassen sich aber in einer in B eingehobelten Nute verschieben und nach Bedarf

festklemmen. Bei a befindet sich der CASSEGRAiN'sche Spiegel, der in der

Mitte durchbohrt ist, um dem Strahlengange vom kleinen Convexspiegel a freien

Durchgang nach dem Vergrösserungssystem L zu gewähren. Im Brennpunkt

des Spiegels befindet sich ein Diaphragma, welches den Momentverschluss c auf

der Platte p trägt. D ist die Camera, welche die Cassette für die empfindliche

Platte aufzunehmen hat. Ueber dem ganzen Holzgehäuse befindet sich ein kleines

Objectiv k, welches als Sucher dient, indem das von ihm erzeugte Sonnenbild

durch das Ocular / vergröisert und auf den Schirm m projicirt wird.

Der Momentverschluss ist bei dieser Art von Apparaten ein gewöhnliches

Fallbrett mit einer verstellbaren Spalte.

Auf dem Pfeiler E ausserhalb der Hütte befindet sich der Heliostat, der

hier nur ein ganz einfacher Handheliostat ist, dessen Spiegel mit den beiden

Schlüsseln /, / und i' , V vom Innern der Hütte dirigirt werden. Auf einem

kräftigen Dreifuss ruht ein horizontaler gezahnter Kreis h, auf welchem das

Lager g für den grossen Spiegel ^, e aufgesetzt ist. Dieses Lager trägt ein

zweites Lager g' für den kleinen Spiegel /. Die Axen der beiden Spiegel sind

durch einen Hebel so verbunden, dass sie immer parallele Bewegungen erhalten

müssen. Der grosse Spiegel dient zum Photographiren und muss sehr genau

plan gearbeitet und auf der Vorderfläche versilbert sein. (Es ist hier zu bemerken,

dass die Amerikaner ihre Spiegel, welche sie zur Sonnenbeobachtung benützen,

heute nicht versilbern, sondern ihre Hinterfläche concav schleifen, damit kein

') Da dieser Apparat mit Vergrösserungssystem versehen ist, habe ich der obigen Ein-

theilung wohl etwas vorgegriffen, doch geschah dies der Raumersparniss wegen.
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doppelter Reflex eintritt. Diese einfache Einrichtung genügt vollkommen, um
gute Resultate zu erhalten.)

Die amerikanische Aufstellung ist ganz ähnlich, nur ist das Rohr unverhältniss-

mässig länger und das vordere Ende ragt aus dem Laboratorium heraus.

b) Apparate mit Vergrösserungssystem. Diese Art Apparate hat

verschiedene Aufstellungen ; wegen der einfachen Reductionsweise der Photo-

gramme wird am häufigsten ein parallactisches Stativ mit Uhrwerk dazu gewählt.

Indessen findet man die Apparate auch horizontal aufgestellt, z. B. macht

Deslandres in Paris solche (wie Fig. 58); ferner ist der Heliophotograph in

Potsdam mit dem Objectiv nach dem Südpol gerichtet, und vor demselben ein

parallactisch aufgestellter Heliostat montirt.

Dies letztere in seiner Form eigenthümliche Instrument verdient eine besondere

Erwähnung. Es ist auf einem massiven Steinblock, wie gesagt, derart aufgestellt,

dass das Objectiv gegen den Südpol gerichtet ist. Das Verhältniss der Objectiv-

öfifnung zur Brennweite ist 1:25, und letztere beträgt etwa Am. Wenn Objectiv

und Heliostat zu ebener Erde stehen, befindet sich also die Camera etwa in der

Höhe des ersten Stockwerks. Das Instrument besteht aus einem langen Stahlrohr,

welches mit gusseisernen Lagern auf den beiden Pfeilern gelagert ist. Die Lager

sind mit den nöthigen Stellschrauben versehen, um das Rohr in Azimuth und

Polhöhe corrigiren zu können. Am oberen Pfeiler ist ausserdem noch ein guss-

eisernes Gestell angebracht, welches mit einem Schlitten versehen ist, auf dem
sich die Hinterplatte der Camera verschieben und nach Bedarf festklemmen

lässt, sodass die Grösse des Sonnenbildes auf der Mattscheibe, resp. der empfind-

lichen Platte, nach Belieben verändert werden kann. Als Momentverschluss ist

ein ganz einfacher gewählt, bei dem sich nur die Spaltweite variiren lässt. Die

Spalte bewegt sich an demselben in der Secunde 1-58 m, und die Bewegung

erfolgt durch eine Spiralfeder, die Auslösung durch Drehen eines Knopfes.

Der interessanteste Theil des Instrumentes bleibt aber der Heliostat, der wie

alles, was aus Repsold's Meisterhand kommt, geistreich erdacht ist. Derselbe

ist in Fig. 59 nach einer photographischen Aufnahme dargestellt, und mag an dieser

Stelle zugleich als Muster solcher Apparate ausführlicher besprochen werden.

Es ist diesem Instrument die Aufgabe gestellt worden, das Sonnenbild stets

nach dem Nordpol zu reflectiren, also auch in der Richtung der optischen Axe

des Objectivs. Der Heliostat besitzt nur zwei Axen, eine Polar- und eine

Deklinationsaxe. Die Stundenaxe befindet sich in einer gusseisernen Büchse B,

die einen Theil des Gestelles C bildet, welches mit Correctionsschrauben für

Azimuth und Polhöhe {s,, s,,) versehen ist. Mit der Stundenaxe in fester Ver-

bindung steht der Bügel Z, welcher die Lager der Deklinationsaxe trägt, die

mit der Spiegeldose ä, d verschraubt ist. Auf die Deklinationsaxe lässt sich eine

Reiterlibelle aufsetzen.

Das östhche Ende der Deklinationsaxe trägt einen von 10' zu 10' getheilten

Kreis D\ die Nummerirung geht von der Mitte nach beiden Seiten hin, ent-

sprechend den vorkommenden Deklinationen der Sonne. Da nun der Spiegel

bei einer Deklinationsänderung der Sonne nur um die Hälfte des Betrages jener

Aenderung geneigt werden muss, so ist bei der Eingravirung der Zahlen darauf

Rücksicht genommen, sodass diese gleich die Deklination der Sonne geben.

Der Stundenkreis A ist in Minuten getheilt, sodass man am Index noch

O'l Minuten schätzen kann. Die Ablesung geschieht durch ein Mikroskop m.

Der Planspiegel wird in der Spiegeldose dd durch ein Federband gehalten, mit

demselben eingesetzt und herausgenommen, durch einen weiss gestrichenen

Deckel geschützt.
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Der Deckel C kann mit Hilfe der Schnur / vom Camera-Ende des Helio-

graphen geöffnet und geschlossen werden. Um aber nicht den ganzen Spiegel

den Sonnenstrahlen bei der Einstellung auszusetzen, ist in der Mitte des Deckels

eine kleine Oeffnung angebracht. Wenn man die Schnur anzieht, so öffnet sich

erst diese, so dass

die Einstellung be-

wirkt werden kann;

soll dann der ganze

Spiegel freigelegt

werden , so wird

stärker an /gezogen,

bis sich C gegen die

Messingstangen gg
legt. Der U-förmige

Halter ist zur Auf-

nahme eines blauen

Glases bestimmt,

welches bei der Ein-

stellung des Appa-

rates benutzt wird,

um bei längerer Ope-

ration den Spiegel

gegen die Bestrah-

lung der Sonne zu

schützen.

Die Bewegung
des Uhrwerks wird

durch die Stange S
auf eine in der Fi-

gur nicht sichtbaren

Schraube, und durch

diese auf den Zahn-

kranz der Scheibe

w übertragen. Der

Spiegel folgt der

Sonne, sobald die

Klemme K ange-

zogen ist.

Durch die Stange ^ wird ebenfalls die Feinbewegung vom Cameraende des

Apparates besorgt, was mit Hilfe dreier Planetenräder geschieht. Die Feinstellung

in Deklination geschieht mit Hilfe der Stange T durch Vermittelung der Zahn-

räder r, r, und r,,.

Für die weitere Beschreibung des Heliographen der Potsdamer Sternwarte,

sowie für die Justirung desselben muss auf die »Publikationen des Astrophysi-

kalischen Observatoriums zu Potsdam, Bd. IV., No. 6« (oder No. 19 der fort-

laufenden Publikationen), wo die Beschreibung von O. Lohse gegeben ist, ver-

wiesen werden.

Hansen schlug vor, die photographischen Fernröhre, welche zur Beobachtung

des Venusdurchgangs 1874 bestimmt waren, auf ein Vieraxenstativ nach seinem

eigenen System zu montiren. Diese Montirungen sind aber ganz vereinzelt

geblieben und nur ein einziges Mal versuchsweise für die Privatsternwarte in

(A. 59.)
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O'Gyalla nachgeahmt worden (vergl. Konkoly, Anleitung zur Himmelsphotographie,

pag. 248—250, Fig. 178, 179).

Alle diese Aufstellungen haben den grossen Nachtheil der langwierigen

Reduction der Photo-

gramme, weil für jeden

Beobachtungsort parallac-

tische Tafeln gerechnet

werden müssen, da ein

fest aufgestelltes Fernrohr

doch nur Horizontalcoor-

dinaten angiebt.

Die folgende Fig. 60

zeigt die schematische

Darstellung im Durch-

schnitt eines photographi-

schen Fernrohrs, welches

mit einem Vergrösserungs-

system versehen ist, und

wie es in der Werkstätte

meiner O'Gyallaer Privat-

sternwarte gebaut wurde.

In der Mitte des Fernrohrs

befinden sich zwei kräftige

Platten bb, b^b,, auf wel-

che oben und unten das

ganze Fernrohr aufgebaut

ist. Zwischen bb und b,b,

spielt die Momentver-

schlussplattte s. Verfolgen

wir den Bau nach oben:

auf b,bi ist eine kräftige

Flantsche v,v, mitgegos-

sen, in welche das grosse

Messingrohr AA einge-

schraubt ist. Dieses Mes-

singrohr ist in der Wiege

des Aequatoreals befestigt

und trägt inwendig das

Projectionssystem o und

das Fadenkreuz r,. Dieser
(A. 60.)

ganze Apparat ist aber corrigirbar eingerichtet. Auf die Platte b,b, ist eine ge-

drehte Flantsche aufgesetzt, welche nach oben in ein Rohr endet, auf dieses

Rohr ist ein zweites Rohr rr passend aufgeschliffen, auf welchem bei k ein

Kronrad aufgeschraubt ist, das mittelst des Triebes / und des Knopfes G von

aussen herumgedreht werden kann. Dieses Rohr rr ist oben mit einem Ringe

versehen, in welchem die Fassung des Vergrösserungssystems eingeschraubt wird.

(Bei diesem Apparate besteht dasselbe aus einem für cliemische Strahlen achro-

matisirten monocentrischen Ocular von Steinheil). Auf das Rohr rr ist noch

ein weiteres Rohr r" aufgesetzt, in welchem sich wieder ein zweites um einige

Millimeter durch den Trieb /'/' verschieben lässt. Dies letztere trägt an seinem

unteren Ende das Fadenkreuz oder Fadennetz.



2l8 Astrophotographie.

Diese auf

behrlich, da rr

den ersten Blick complicirt erscheinende Anordnung ist unent-

an erstens das Fadensystem genau in den gemeinschaftlichen

Brennpunkt vonObjectiv undProjections-

system bringen können muss, was mittelst

des Triebes /'/' ermöglicht wird, zweitens

auch das Fadenkreuz genau nach den

Aequatorcoordinaten orientiren muss,

was durch den Trieb t, das Kronrad k

und den Knopf G bewirkt wird. Um
jedoch den Trieb t' t' erreichen zu

können, ist auf der linken Seite des

Rohres AA ein für gewöhnlich zuge-

schraubter Ausschnitt vorhanden.

Am oberen Ende des Rohres AA
befindet sich ein Ring, welcher zwei an-

gegossene Flantschen hat. Die untere

passt in AA, die obere trägt das Rohr

BB, in dem sich durch den Trieb /,,,^„,

das das Objectiv O tragende Rohr D um
einige Centimeter verschieben und durch

den Klemmring cc festklemmen lässt.

Wenn wir den Bau von der Moment-

verschlussplatte nach unten verfolgen,

finden wir auf der unteren Platte bb die

Flantsche vv mitgegossen, welche das

Rohr EE festhält, in dem sich wieder

durch den Trieb /,,/,, das Rohr aa um
einige Centimeterverstellen lässt. Letzte-

res trägt die Camera C, an deren unterem

Ende man die Cassette k sieht; s ist die

Momentverschlussplatte, welche durch

die mit der Schraubenmutter k regulir-

bare Spiralfeder / immer nach rechts

gehalten wird. Wenn man die Platte s

nach links schiebt, so bleibt sie ungefähr

zwischen bb (links) in einem Auslöser

hängen, welcher mit dem Electromagne-

ten in Verbindung steht.

Die Momentverschlussplatte hat hier einen einfachen Schlitz von 0-8 mm, der

in etwa 0-005 Secunde an der Stelle vorbeigerissen wird, wo sich die aus dem

Projectionssystem austretenden Strahlen kreuzen.

Diese Anordnung des Momentverschlusses genügt aber nur für ein Instrument

von bescheidenen Dimensionen, wie es das eben beschriebene ist. Für grössere

Instrumente empfiehlt sich stets der jANSSEN'sche Verschluss, wie er in Fig. 61

abgebildet ist. Unter a ist er in gespanntem, unter b in abgelassenem Zustand.

(Vergl. die nähere Beschreibung in des Verfassers »Anleitung zur Himmels-

photographie«, pag. 211— 214). Der Zweck dieser anscheinend complicirten

Anordnung ist, dass, wenn man die Cassette vor dem Spannen des Verschlusses

schon geöffnet hat, beim Spannen doch kein Licht eindringen kann,

dient die Deckplatte C, welche von B so lange mitgenommen wird,

(A. 61 a.) (A.61b.).

Hierzu

bis die
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Spalte den Strahlenkegel passirt hat, dann hakt sie sich aus und fällt in ihre

Ruhelage zurück, wie dies aus der Vergleichung beider Figuren hervorgeht.

An Momentverschlüssen verschiedenster Art fehlt es übrigens nicht, es Hesse

sich hierüber eine ganze Literatur zusammenstellen, die aber die Grenzen dieses

Artikels weit überschreiten müsste.

Bei der Anfertigung von Sonnenphotographien empfiehlt es sich nicht, direkt

grosse Bilder zu machen. Regelrecht sollte man mit einem Objectiv gegebener

Oeflnung niemals ein grösseres Bild machen wollen, als wie das Objectiv selbst

gross ist. Wenn indessen die optischen Theile des Photoheliographen von be-

sonderer Vollkommenheit sind, so kann man es wagen mit denselben ein Tö mal
grösseres Sonnenbild zu machen, als die Grösse des Objektivs beträgt. Diese

Grenze dürfte aber nie überschritten werden.

Der Momentverschluss soll bei der Aufnahme sehr rasch vor dem Strahlen-

kegel vorbeifliegen; es ist aber gut, wenn sich die Schnelligkeit reguliren lässt,

da man bei minder durchsichtiger Luft immer etwas länger exponiren wird, als

bei abnorm guter Luft, ebenso wird aucli im Winter stets länger als im Hoch-
sommer belichtet werden müssen.

Was die Platten betrifft, die zur Sonnenaufnahme verwendet werden, so

thut man gut, äusserst klare, aber recht unempfindliche Platten zu wählen. Ver-

fasser hat einige gute Resultate bei seinen Versuchen mit MoNCKHOVEN-Platten,

die besten aber mit ScHLEUSSNER-Platten, die jedoch von Dr. C. Schleussner

speciell zu diesem Zweck angefertigt worden sind, erreicht. Von diesen Platten

ist ein Paket im OGyallaer Laboratorium geblieben, und noch nach 3 Jahren

hat Verfassers erster Assistent, Dr. von Anderko, mit diesen sehr gelungene

Gruppenaufnahmen gemacht.

Ueber die Entwickelung der Sonnenbilder lässt sich keine bestimmte Regel

aufstellen. Im Potsdamer Observatorium wird beinahe alles mit Eisen entwickelt,

V. GoTHARD entwickelt ausschliesslich mit Pyrogallus, Verfasser und seine Schüler

mit Hydrochinon oder Eikonogen. Alles ist gut, wenn es gut behandelt wird;

reine Chemikalien, Reinheit im Laboratorium, reinste Behandlung der Flüssig-

keiten ist die erste Regel. Ich würde allerdings heute jedermann zur Ent-

wickelung der Sonnenphotographien die gemischte Glycin-Lösung empfehlen,

weil diese sehr langsam arbeitet, und die schwarzen Parthien ungemein dunkel

hervorbringt, was bei der Klarheit der Flecken und ihrer Halbschatten von

grösster Wichtigkeit ist.

Ich gebrauche folgendes Recept zur Herstellung des genannten Glycin-Ent-

wickelers

:

Glycin .... 5 gr

Pottasche . . . 25 „

Natriumsulf. . . 25 „ (krystallisirt)

Wasser . . . 100 c^cm (destillirtes).

Bei Gebrauch verdünne man diese Flüssigkeit je nach Umständen bis aufs

dreifache.

Man kann aber die Flüssigkeit auch getrennt herstellen, obwohl sie sich

auch so wochenlang hält. Das Recept der getrennten Flüssigkeiten lautet:

Lösung I. Glycin . . , A gr Lösung II. Pottasche . 10 gr

Wasser . . 100 cdcm

Glycin . .
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Beim Gebrauche werden 1 Thl. von Lösung I. mit 2 Thln. von Lösung TL.

gemischt.

Wie oben schon bemerkt wurde, empfiehlt es sich nicht, grosse Sonnenbilder

anzufertigen. Falls man bei einer Gelegenheit, wo alles zu Gunsten der Auf-

nahme zusammentriftt, ein äusserst scharfes Bild bekommt, was gewiss auch bei

der sorgfältigsten Behandlung und unter Anwendung der allerbesten Gläser nicht

jeden Ta'^ erreicht werden wird, so kann man dann dieses Bild immer mit einem

passenden Vergrösserungsapparat je nach Umständen vergrössern, oder daraus ein-

zelne Parthieen vergrössern, wie wir solche Vergrösserungen oft bei Janssen finden.

c)Die Aufnahmen der Corona. Die Aufnahme der Corona ist in

verschiedener Weise versucht worden , da es eine bekannte Thatsache ist,

dass diese Operation bislang nur bei der Erscheinung einer totalen Sonnen-

finsterniss gelungen ist. Auf der Sternwarte in Palermo und am Aetna

hat man die Corona öfters bei ausserordentlich klarer Luft gesehen; es

wurde eine run-

de Scheibe so

lange im Vi-

sionsradius ver-

schoben, bis die

Sonnenscheibe s

—

"^ e
ff #•

*

verdeckt war, f A. 62.)

worauf dann die Corona manchmal dem Beobachter sichtbar wurde.

W. HuGGiNS hat einen besonderen Apparat construirt, den er Coronograph

nannte. Derselbe ist schematisch in Fig. 62 dargestellt. Der genannte Astro-

physiker verwendete bei seinen Experimenten ein sechszölliges Spiegelteleskop,

die Aufnahmen wurden direkt im Brennpunkt gemacht, und der Strahlengang

im Apparat ist aus der Fig. 62 ersichtlich, während Fig. 63 den Durchschnitt des

instrumentes zeigt, aa (Fig. 62) ist das Teleskoprohr, c ein langes Blendrohi,

d der parabolisirte Spiegel. Das Blendrohr scheint bei Huggins's Versuchen

eine sehr wichtige Rolle zu spielen; e ist ein Schieber, in den eine längliche

Cassette passt, um auf einer langen Platte hinter einander mehrere Aufnahmen

machen zu können; durch das Loch ä fallen die Sonnenstrahlen auf die Platte.

--—-_^----~_— ^^...^jr-jsi.-frj—.a. Ba.vi^i.ai--j-^.L..j-.-i j a. s s r

(A. 63.)

Das Rohr D (Fig. 63) besitzt eine Anzahl Diaphragmen, am unteren Ende
befindet sich der Spiegel S, der ein Sonnenbild auf der Platte p entwirft, welch'

letztere durch den Trieb J^ genau focussirt wird. Besonders ist darauf zu achten,

dass die Platte kein falsches Licht erhalte, aus welchem Grunde die Röhre

mit den Diaphragmen versehen sind.

Der Momentverschluss ist kreisförmig und konisch geschliffen, und wird

durch den Knopf JS aufgezogen. Der Verschluss legt einen Weg von 270°

zurück, bevor die Exposition stattfindet, dadurch soll eine beträchtliche Ge-

schwindigkeit erreicht werden. Von Wichtigkeit ist auch, dass der Verschluss

ganz nahe an der Platte vorbeigleite.

Dr. HuGGiNS soll es zu wiederholten Malen gelungen sein, die Corona zu

photographiren. Verfasser hat bei Gelegenheit eines Besuches bei dem engli-
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sehen Gelehrten auch ein Negativ gesehen, welches den Eindruck der Corona

machte. Auch Dr. Lohse hat auf diesem Gebiete experimentirt und dem Ver-

fasser vor Jahren einige Negative zur Ansicht geschickt, welche am Rande genau

so ausgezackt waren, dass man ein Bild der Corona zu haben glauben möchte.

Nicht weniger als andere hat E. v. Gothard zu dieser Frage beigetragen,

jedoch wandte er viel einfachere Mittel an. Er benutzte einen auf 6 Zoll ab-

geblendeten 10^ zölligen BROWNiNo'schen Spiegel und die in Fig. 64 abgebildete

Camera. Diese wird mit dem Gewinde CB auf den Ocularauszug des Fernrohres

geschraubt, und dann ebenso wie mit einer zu Sternautnahmen dienenden Camera

operirt. Auf die aus Mahagoniholz gefertigte Camera A sind aussen zwei Messing-

säulen DD aufgesetzt, welche als Träger des Querstücks G dienen. Dies letztere

trägt das Mikroskop H, welches mit den beiden Schrauben FF auf die Säulen

DD aufgesetzt ist und sich nach jeder Richtung auf der Platte bewegen lässt.

Bei LL befinden sich zwei Fensterchen, die durch Messingschieber geschlossen

werden können. Im Innern der Camera endhch

lassen sich verschiedenfarbige Glasplatten bei b

einlegen, die durch die Messingstreifen c und

die Schrauben d festgehalten werden.

Die Einstellung geschieht mit dem Mikro-

skop H, doch hüte man sich hierbei das ge-

wöhnliche Verfahren mit einer »Visirscheibe«

anzuwenden. Dasselbe wird nie zu einem rich-

tigen Resultat führen, da man erstens niemals

sicher ist, dass sich die Mattscheibe auf der

Stelle der später einzusetzenden photographischen

Platte befindet, und da zweitens die Struktur der

feinsten Mattscheibe für die vorliegenden Zwecke

viel zu grob ist. Am besten ist es, eine ent-

wickelte und im Natron durchsichtig gemachte

unexponirte Platte zu trocknen, diese in die

Cassette einzulegen und dann das Mikroskop auf die Struktur der Gelatine

zu focussiren. Die Cassette muss natürhch für diesen Zweck so gebaut sein, dass

sich unter dem Mikroskop auf der Cassettenthür ein lichtdicht verschliessbares

Fensterchen befindet. Wenn das Mikroskop focussirt ist, kann die Platte weg-

genommen und das Gestirn mit dem Trieb des Ocularauszugs für das Mikro-

skop scharf eingestellt werden. Dies ist eine wichtige

Regel, die man bei anderen photographischen Auf-

nahmen auch gut anwenden kann.

E. V. Gothard hat nun bei den Versuclicn, die

Corona photographisch zu fixiren, keine empfindlichen

Platten, sondern ein empfindliches Chlorsilberpapier

(Just, Sorte A) benutzt. Er schob in seine Camera eine geschwärzte Blechplatte

(Fig. 65) ein, die bei iV und N^ umgebogen und in deren Mitte eine Schraube

eingelötet ist. Eine Anzahl kreisrunde, der Grösse der Sonnenscheibe ent-

sprechende Scheiben S sind blank versilbert und lassen sich auf die Schraube

der Platte aufschrauben, v. Gothard legt nun das Chlorsilberpapier auf die

Platte, drückt es mit der Scheibe 5 nieder und biegt die Ränder in die Nuten

N, Ny ein, wodurch das Papier eben erhalten wird. Diese Einrichtung wird

dann in die Cassette eingelegt. Vor der Cassette befindet sich ein Schieber,

mit einer der Scheibe S genau gleich grossen Oefifnung, welche beim Einstellen

(A 65.)
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des Sonnenbildes auf die blanke Scheibe S vorgeschoben wird, damit das em-

pfindliche Papier nicht vom Licht getrofifen werde. Vor dem Belichten wird

der Schieber weggezogen, und wenn der Momentverschluss in Thätigkeit gesetzt

wird, so hält die Scheibe S das Sonnenlicht vom empfindlichen Papier ab, und

die Umgebung der Sonne muss auf dasselbe einwirken, v. Gothard hat bei

seinen zahlreichen Versuchen nach dieser Methode auch coronaähnliche Bilder

bekommen, ob sie aber wirklich die Corona darstellen, weiss er selbst nicht be-

stimmt zu behaupten.

In neuester Zeit hat Mr. Hale in Chicago und insbesondere auf dem Aetna-

Observatorium mit einem sinnreichen Apparate sehr schöne Resultate erhalten.

Der amerikanische Gelehrte schlug aber einen ganz anderen Weg als seine

Vorgänger auf diesem Gebiet ein. Er bediente sich eines sehr grossen Gitter-

spectrographen von Brashear mit einem ausgezeichneten RowLAND-Gitter, und

stellte die ^-Linie des Sonnenspectrums auf seiner Platte ein, durch welche aber

der Länge nach das ganze Sonnenbild aufgenommen wird. Hale bewegt dann

mit hydraulischem Druck die ganze Spalte derart hin und her, dass sie öfters

vor der Sonnenscheibe in voller Ausdehnung hin- und hergeht. Auf diese Weise

erhält er die Fackeln, die Flecke, die Chromosphäre nebst der Umgebung auf

seiner Platte photographirt. Diese Einrichtung des genialen Amerikaners ist als

ein ungemein werthvoller Fortschritt zu bezeichnen; sie ist jedenfalls noch

verbesserungsfähig, und wir dürfen sicherlich die weiteren Vervollkommnungen

der Methode bald von Hale selbst erwarten.

Pater Braun, der frühere Direktor der Sternwarte in Kalocsa, schlug bereits

einen in mancher Beziehung vielleicht ähnlichen Apparat vor (vergl. Konkolv,

Anleitung zur Himmelsphotographie, pag. 346—352, Fig. 211), der im Princip

allerdings von dem HALE'schen ganz verschieden war. Er ist leider niemals zur

Ausführung gekommen, darf aber, als höchst interessant, hier doch nicht mit

Stillschweigen übergangen werden.

Was aber die Copien betrifft, so muss davor gewarnt werden, die Bilder auf

Papier zu copiren, weil diese den Glasbildern oder Diapositiven meist nach-

stehen werden. Oft genug sieht man auf Ausstellungen Sonnenbilder-Diapositive,

welche sicherlich nach geringwerthigeren Negativen angefertigt worden sind als

die Papierbilder, welche aber bisher den letzteren gegenüber trotzdem immer

den Sieg davongetragen haben.

2) Aufnahmen des Mondes.

Ueber die Aufnahme des Mondes lässt sich eigentlich wenig sagen, der

beste Rath für jeden, der sich mit diesem Thema beschäftigen will, ist »Uebung

macht den Meister«. Verfasser bekam eines Tages vom Mechaniker Jan Fric

aus Prag einige prachtvolle Mondaufnahmen, die er mit einem kleinen parallak-

tisch aufgestellten Spiegelteleskop erhalten hatte. Selbstverständlich waren es

Vergrösserungen.

Mondphotographien pflegt man gewöhnlich nur im Brennpunkt eines Fern-

rohres anzufertigen, da das Licht, wenn es noch ein Vergrösserungssystem

passirt hat, zu sehr geschwächt worden ist, als dass sich ein gut ausexponirtes

Bild in weniger als mehreren Minuten erzielen Hesse. Bei den Mondaufnahmen

bieten natürlich Fernrohre mit grosser Brennweite und grossen Oefifnungen

wesentliche Vorzüge. Ein direktes Brennbild am Lick-Refraktor z. B. hat einen

Durchmesser von etwa 10 cm, und es übertreffen daher die Aufnahmen auf dem
Mount Hamilton bis jetzt alle übrigen. In neuester Zeit hat übrigens auch
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M. LöwY an seinem Aequatorial coude von 65 cm Oeffnung, welches eine ab-

norm lange Brennweite besitzt, wunderschöne Mondphotographien erhalten. Es

ist bei diesen Instrumenten zu bemerken, dass der Mount-Hamilton-Refractor

eine photographische Correctionslinse besitzt, das Löwv'sche Aequatorial coude

ein grosses photographisches Objectiv, das mit demjenigen, welches für visuelle

Strahlen angefertigt ist, einfach vertauscht werden kann.

Um gute Mondbilder zu erhalten, plage man sich nie mit gewöhnlichen

Refractoren, die Ränder des Mondes erscheinen nie scharf und man erhält

nur mangelhafte Resultate. So verschob ich z. B. bei verschiedenen derartigen

Versuchen den Ocularauszug meines O'Gyallaer Refractors von 254 mm Oeffnung

und 4*24 m Brennweite, dessen Objectiv ersten Ranges (von G. und S. Merz)

ist, mit der Camera um 14 ww und erhielt stets gleiche Bilder, aber keins so

brauchbar, dass es z. B. eine 6 fache Vergrösserung vertragen hätte. Anders ist

es mit einem Spiegelteleskop, welches für diese Zwecke brauchbarer ist als ein

achromatisirter Refractor. Indessen haben diese Instrumente wieder bei solchen

Aufnahmen den Nachtheil, dass sie meistens eine ganz kurze Brennweite be-

sitzen (1:6, 1:8, selten 1 : 10) und die direkten Bilder werden ausserordent-

lich klein. Es ist eigenthümlich, dass noch Niemand auf den Gedanken kam,

ein Spiegelteleskop mit dem Brennweitenverhältniss 1 : 20— 1 : 25 oder noch

mehr, zu bauen, ein solches auf hohem Berge aufgestellt, würde die vorzüg-

lichsten Mondaufnahmen liefern.

Beim Photographiren des Mondes muss man, ganz im Gegensatz zum Ver-

fahren bei der Sonne, die

allerempfindlichsten Platten '*»"' ^

anwenden, um sozusagen

momentan exponiren zu

können, da nicht zu über-

sehen ist, dass sich der

Mond auch in Deklination

so stark bewegt, dass die

entstehende Ortsverände-

rung bei langer Exposition nicht vernachlässigt werden darf. Sodann wird durch

möglichst kurze Exposition auch ein Fehler des Uhrwerks eliminirt.

E. v. GoTHARD macht wunderschöne Mondaufnahmen, indem er sie im

Fernrohr gleich bis zu einer gewissen Grösse, z. B. 6 cm, vergrössert. Dazu be-

nutzt er die in Fig. 66 dargestellte Einrichtung. Das Rohr AA wird mit seinem

Schraubengewinde auf den Ocularauszug des Reflectors aufgesetzt und dann in

dasselbe Rohr B eingeschoben, welches bei // die Camera trägt. Am linken

Ende des Rohres B befindet sich das Rohr C, in welches sich wieder das Rohr

D verschieben lässt. Das letztere ist an beiden Enden mit einem Schrauben-

gewinde versehen, in welches bei F eine BARLOw-Linse, oder nach Bedarf bei

E ein Vergrösserungssystem eingeschraubt werden kann.

Mancher könnte aber in die Lage kommen, ein Spiegelteleskop von kurzer

Brennweite und eine für chemische Strahlen durchaus nicht achromatisirte Barlow-

Linse beim Mondphotographiren verwenden zu müssen. Dann ist es rathsam,

in folgender Weise zu verfahren. Nachdem man die relative Stellung der Bar-

Low-Linse und des Rohres für eine bestimmte Bildgrösse durch eingeritzte

Zeichen festgelegt hat, wird der Mond am besten in oder nahezu in der Qua-

dratur mit dem Mikroskop in der Camera (Fig. 64) scharf eingestellt, als-

dann eine mit einer 3 mm weiten Spalte versehene Verschlussplatte vorgelegt,

(A. 66.)
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SO dass nur ein schmaler Streifen des Mondes auf der Visirscheibe erscheint.

Nun belichtet man eine empfindliche Platte eine gewisse Zeit lang, verschiebt

dann die Spalte um eine bestimmte, an der Montirung des Verschlusses durch

eine Theilung controllirbare Grösse, verstellt den Ocularauszug um 0'5 mm und
belichtet aufs neue. Mit dieser Manipulation fährt man so lange fort, bis das

ganze Mondbild im Streifen erscheint. Nach der Entwickelung wählt man den

allerschärfsten Streifen aus und macht dann die Aufnahmen bei der ent-

sprechenden Stellung des Ocularauszuges, weil diese den richtigen chemischen

Brennpunkt der BARLOw-Linse giebt. Man darf aber dabei nicht übersehen,

dass diese Verschiebung nicht in der Richtung der täglichen Bewegung, sondern

senkrecht zu derselben erfolgen muss, damit man bei jeder Spaltschieberstellung

den scharfen und ausgezackten Mondrand auf die Platte bekommt.

Die Entwickelung einer Mondphotographie kann schon mit einem energi-

schen Entwickler geschehen, damit die Platte nicht durch das lange Einweichen

in der Flüssigkeit gelb oder grün werde, was bei manchen im Handel vor-

kommenden, besonders gemischten Flüssigkeiten leicht eintreten kann. Es kann

überhaupt nicht dringend und warm genug vor diesen käuflichen Entwicklern ge-

warnt werden; oft genug sind sie mit der grössten Gewissenlosigkeit hergestellt,

werden dann unter den bizarrsten Namen in einer gefärbten oder ganz mit

Papier umklebten Flasche verkauft, so dass der Käufer nicht im Stande ist, den

schon längst zersetzten Inhalt zu erkennen, was in der Dunkelkammer in der

Regel ebenso schwer ist. Erst der Misserfolg, der dann wohl meistens dem
Käufer zur Last gelegt wird, giebt die Lehre. Man fertige alle Flüssigkeiten

selbst an, nehme nur chemisch reine Präparate von den zuverlässigsten Ge-

schäftshäusern.

3) Aufnahmen der Planeten, Kometen und Sternschnuppen.

a) Planeten. Die Resultate, welche die Photographie auf diesem Gebiete

lieferte, sind recht bescheidener Natur. Die Hauptschwierigkeit, Planetenober-

flächen so zu photographiren, dass gute Details sichtbar sind und die Auf-

nahmen für wissenschaftliche Forschungen verwerthet werden können, liegt in

der Kleinheit der Planetendurchmesser. Damit ist also gesagt, dass die Planeten

im Brennpunkt des Objektivs photographirt werden müssen und zwar bei mög-

lichst kurzer Belichtungsdauer. Das Brennbild des Jupiter beträgt aber im

Potsdamer Refractor, der etwa 17 Fuss Brennweite hat, rund 1 mm. Dieses

Pünktchen müsste nun wenigstens 30 Mal vergrössert werden, um ein ähnliches

Bild zu erhalten, wie die Zeichnungen in den

Publikationen der Potsdamer und O'Gyallaer

astrophysikaHschen Observatorien die Jupiter-

oberfläche darstellen.

Bei dem nur 1 mm grossen Scheibchen kann

man einen Trabanten, der sich gerade vor der

Scheibe befindet, vom Silberkorn nicht mehr

unterscheiden. Man muss mit ungemein dünnen

Flüssigkeiten arbeiten und viele Verzögerungs-

mittel hinzuthun, um die Struktur zu verfeinern,

jedoch wird damit noch bei weitem nicht das

(A..67.) erreicht, was zur Sichtbarmachung des Details

erwünscht ist.
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O. LoHSE war der erste, dem es gelang, das Millimeter grosse Jupiterbild

45 mal zu vergrössern, was bei unseren Hilfsmitteln als ein grosser Fortschritt

angesehen werden kann. Fig. 67 zeigt eine Reproduction dieser Aufnahme
vom 5. Aug. 1880 li^K Man erkennt deutlich den rothen Fleck der südlichen

Hemisphäre, der zu Folge seiner Farbe die geringste photographische Wirkung

auf die Platte ausübt und daher die klarste Stelle im Negativ giebt. Ebenso

tritt der Aequatorealgürtel, sowie die den Planeten charakterisirende Lichtabnahme

gegen den Rand auf der Photographie deutlich hervor, was besonders bei unter-

exponirten Platten auffallend ist.

LoHSE schlägt vor, die Planeten gleich von vornherein grösser zu photo-

graphiren, was entweder mit sehr grossen Fernröhren oder mit einem Ver-

grösserungssystem geschehen müsste. In der That hat man mit dem grossen

Lick-Refractor solche Versuche an dem Jupiter gemacht, die wohl einen grossen

Fortschritt gegenüber den Potsdamer Aufnahmen dokumentiren, die aber doch

noch ungeheuer weit von den Erfolgen entfernt sind, die die Photographie auf

anderen Gebieten der Astronomie gezeitigt hat. Der zweite Vorschlag Lohse's,

die Platten gleich in der Camera zu vergrössern, liesse sich bei der Venus und

dem Jupiter ihres hellen Lichtes wegen schon mit unseren jetzigen Platten durch-

führen, wenn nicht das Uhrwerk grosse Schwierigkeiten bereitete; selbst die fast

minimalen, aber doch vorhandenen Schwankungen genügen, um das ßild bei

10 bis 20 sec langer Exposition unscharf zu machen. Wir werden hier noch

warten müssen, bis man solche Platten hergestellt hat, die es ermöglichen, den

Jupiter oder Mars in der Camera 40 bis 50 Mal vergrössert in 0-^5 zu photo-

graphiren.

Mr. Common in Ealing hat auch Versuche gemacht, an seinem dreifüssigen

Spiegelteleskope den Saturn zu photographiren, indessen ist es einstweilen bei

Versuchen geblieben. Aehnliches gilt von den Arbeiten v. Gothard's, der

eigentlich als der erste den LoHSE'schen Vorschlag aufgriff. Er gebrauchte etwa

2^ fache Vergrösserung und benutzte das für chemische Strahlen achromatisirte

monocentrische Ocular und des Verfassers Photoheliographen von Steinheil.

Die Bildweite war so gewählt, wie sie am vortheilhaftesten

zu sein scheint, dann wurde der Ocularauszug so lange

verändert, bis der Planet im Einstellungsmikroskop

völlig scharf erschien. Bei diesen Versuchen kommt
es auf einen ausserordentlich günstigen Luftzustand an.

Auf den GoxHARü'schen Photographien sind nun die

Streifen auf dem Jupiter, sowie auch der Saturnsring

recht gut zu unterscheiden, trotzdem kann man sie nur

als Versuche ansehen, welche wie alle übrigen die Con-

currenz mit einer guten Jupiterzeichnung nicht aushalten

können. (A. 68.)

Einen erheblichen Fortschritt hat man aber neuerdings auf der Lick-Stern-

warte erzielt, indem der Jupiter auch hier gleich im Fernrohr vergrössert photo-

graphirt worden ist. Bei dieser schönen Aufnahme (Fig. 68), von welcher Ver-

fasser zwei prachtvolle Diapositive besitzt, ist, wenn man sie mit den Potsdamer

Aufnahmen vergleicht, nicht zu übersehen, dass Holden mit einem Fernrohr

arbeitete, welches nicht nur dem Potsdamer Refractor, der Lohse bei seinen

Versuchen zur Verfügung stand, sondern allen anderen bis jetzt noch in Gebrauch
befindlichen Fernröhren der Welt weit überlegen ist. Wenn man nun noch die

durchsichtige Luft und den klaren Himmel des Mt. Hamilton berücksichtigt, so darf

Valentiner, Astronomie. I. le
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man sich der Hoffnung hingeben, dass dort in kurzer Zeit noch viel schönere

Jupiteraufnahmen werden gemacht werden, welche auch die zartesten Details

der Planeten Oberfläche darzustellen im Stande sind.

b) Kometen. Bei den Kometenaufnahmen ist man in den meisten Fällen

da, wo man beim Mond war, als man nur noch die alten unempfindlichen

Platten hatte. Man musste lange

belichten, das Uhrwerk genügte nicht,

und ausserdem veränderte unser Tra-

bant seine Stellung in Deklination.

Ein Komet muss auch lange expo-

nirt werden, und wenn man jetzt

auch Uhrwerke besitzt, die mit den

GRUBB'schen oder amerikanischen

Controlapparaten stundenlang hal-

ten, so kommt doch in den meisten

Fällen noch in Betracht, dass auch

die Kometen ihren Ort stark in

Deklination verändern. Die ein-

fachste, wenn auch nicht die ange-

nehmste Methode, bleibt, mit dem
Pointer den Kopf des Kometen ein-

zustellen und festzuhalten, und auf

diese Weise stundenlang zu belichten.

Die erste gelungene Kometen-

aufnahme verdanken wir Janssen,

der den Junikometen des Jahres 1881

in einer halben Stunde auf Brom-

silberplatten photographirte. Fig. 69

zeigt eine Reproduction dieser Photo-

graphie, deren Negative Verfasser

bei seiner damaligen Anwesenheit

in Paris sah; sie zeigten sehr viele

Details, trotzdem, dass der Kopf, wie es auch in der Reproduction hervortritt,

viel zu viel überlichtet ist. D. Gill hat dann auf der Cap-Sternwarte den

Septemberkometen mit einer 2^zölligen Portraitlinse und 11 zölliger Brenn-

weite photographirt. Dabei hatte er den photographischen Apparat auf die

Deklinationsaxe hinter dem Gegengewichte des Fernrohrs aufgesetzt, und

hiermit den Vortheil erreicht, dass er mit dem grossen Refractor den Kopf des

Kometen verfolgen konnte. Er belichtete zwischen 30 und 140 Minuten. Auch

E. V. GoTHARD in Herdny hat eine grössere Anzahl Kometen photographirt,

anfänglich mit seinem 10 1^ zölligen Spiegelteleskop, später ebenfalls mit kleineren

photographischen Objektiven, welche manchmal zu dreien an seinem Spiegel-

teleskop aufgehängt waren. Er benutzte bei dieser Gelegenheit den Reflector

zum Photographiren des Spectrums des Kometen, da er als Pointer einen aus-

gezeichneten 4^ zölligen Refractor von Merz neben seinem Spiegelteleskope an-

gebracht hatte, welcher reichhch eine 350 bis 400 malige Vergrösserung verträgt.

In Fig. 70 ist der Komet Barnard des Jahres 1886 wiedergegeben, wie er

von GoTHARD in 60 Minuten Belichtungszeit aufgenommen wurde. Man be-

merkt rechts vom Schweife einen dicken hellen Strich, der dann später in einem

dünnen Faden endigt. Dies sind die dicht neben dem Kometen photographirten

(A.69.)
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(A. 70.)

Bilder von -k Bootis. Als die Platte anfänglich dem Kometenlicht ausgesetzt

wurde, stand der Stern dicht neben dem Kopf. Nun musste aber der Komet
permanent auf demselben Fleck der empfindlichen Platte gehalten werden, was

GoTHARD mit den beiden Feinbewegungen unter beständiger Beobachtung am
Ocular des Suchers durch Einstellung auf das Fadenkreuz des letzteren erreichte.

Der feine Faden, welchen der Stern auf der

Platte zurücklästt, ist die Richtung der täg-

lichen Bewegung, und ist durch tt Bootis

dargestellt; der Winkel, welchen die Bild-

reihe von TC Bootis mit dem Kometen macht,

giebt die Richtung seiner Eigenbewegung.

Mit unseren jetzigen Hilfsmitteln kann

man eigentHch nur helle Kometen photo-

graphiren, besonders, wenn es sich darum

handelt, Oberflächendetails oder irgendwie

die Struktur zu erkennen. Will man jedoch

nur Aufnahmen haben, um durch Aus-

messung zu einer Kometenposition zu

gelangen, so kann man auch mit unseren

empfindlichen Bromsilberplatten in kürzerer

Zeit weniger helle Kometen photographiren, ist es doch M. Wolf in Heidelberg

bereits gelungen, auf photographischem Wege einen Kometen zu entdecken.

Uebrigens darf nicht übersehen werden, dass das Kometenlicht ungemein
viele chemisch wirkende Strahlen besitzt, denn wenn das nicht der Fall wäre,

so würde man in der That die schwachen Kometen nur mit den kräftigsten

Fernrohren der Welt aufnehmen können.

Der Anfänger könnte glauben, dass man nur ein sehr lichtstarkes Objectiv

beliebig lange zu exponiren brauchte, um alles mögliche, was nur ein Object

zeigt, auf der Platte zu erhalten. Er wäre aber dann in grossem Irrthum. Man
kann nämlich mit einem Objectiv von sehr kurzer Brennweite, also einem über-

aus kurzen Objectiv, auch nur bis zu einer gewissen Grenze in der Zeit expo-

niren, da der Himmelsgrund selbst einen Schleier auf der Platte macht.

c) Sternschnuppen. Die photographische Aufnahme von Sternschnuppen ist

schon von vielen versucht worden, jedoch ohne nennenswerthen Erfolg. Der
Grund liegt darin, dass die allermeisten Sternschnuppen (nach des Verfassers

Erfahrungen 96^} gelblich oder gelb gefärbt sind, also Strahlen aussenden, für

welche die gewöhnlichen photographischen Platten unempfindlich sind. Wenn
man aber zu diesem Zweck orthochromatische Platten nehmen wollte, so würde
man damit auch zu keinem besseren Resultat kommen, da diese ja den gewöhn-
lichen Platten an Empfindlichkeit weit nachstehen. Die Dauer einer Stern-

schnuppe ist selten länger als eine Secunde, in den allermeisten Fällen bleibt

sie unter einer Secunde. Es können also nur Sternschnuppen von grosser

Helligkeit eine brauchbare Spur auf der Platte zurücklassen, welche aber auch

nur dann zur Ausmessung des Anfangs- und Endpunktes ihrer Bahn verwendet

werden können, wenn die Zeit des Aufleuchtens genau gegeben ist und auch

die benachbarten Sterne auf der Platte klar erkennbar sind.

Die Versuche, gewöhnliche photographische Cameras gegen den Radiations-

punkt zu stellen, halte ich deswegen für unbrauchbar, weil die Sterne auf der

Platte einen Bogen beschreiben. Man kann nun wohl die Zeit, resp. die Rectas-

censionen in der Art fixiren, dass man den Objectivdeckel jede halbe Stunde

15*
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1 bis 2 Minuten scbliesst, wodurch die Sterneindrücke auf der Platte ausbleiben;

damit können aber gerade auch in dieser Zeit die interessantesten Phänomene

verloren gehen.

In Fig. 71 ist eine photographische Aufnahme E. v. Gothard's mit seinem

10^ zölligen Reflector reproducirt. Zwischen einer Sterngruppe ist leicht eine

Sternschnuppe zu erkennen, die Gothard unbewusst photographirte. Anfangs,

als er am nächsten Tage die Platte entwickelte und das eigenartige Object sah,

hielt er es für einen Kometen. Vergeblich suchte man in Folge der Benach-

richtigung in Wien und O'Gyalla die Gegend des Himmels ab, kein Komet war

zu sehen. Als Gothard dann einmal

die verdächtige Platte dem Verfasser

zeigte, dachte er sofort daran, in der

Spur eine Sternschnuppe zu erkennen.

Verfasser möchte den Vorschlag

machen, eine Camera auf ein parallactisch

montirtes Fernrohr aufzusetzen, diese

gegen den bekannten Radiationspunkt

richten, wo man am ehesten hoffen

kann, einige stationäre Meteore, oder

solche mit recht kurzen Bahnen abzu-

bilden, deren Positionen man dann

nach den Gestirnen leicht ausmessen

könnte. Noch besser wäre es, auf eine

parallactisch montirte lange Axe, welche mit einem guten Uhrwerk getrieben

wird, viele Cameras mit verschiedenen, aber bekannten Deklinationen aufzusetzen

und mit einer geeigneten Vorrichtung jede halbe oder Viertelstunde das Uhr-

werk genau eine Minute anzu-

halten und dabei die Zeit

genau zu notiren. Man müsste

dann zwei identische Auf-

nahmen von jeder Gegend

machen, wodurch sich sofort

herausstellen würde, wo sich

eine Sternschnuppe befindet.

Wenn dieselbe hell gewesen

ist, so könnte man sie schon

durch Uebereinanderlegen der

Platten erkennen.

Während des Schreibens

dieser Zeilen kam mir die Ab-

(A.7I.)

(A.L72.)

bildung und Beschreibung eines solchen Apparats, wie er für die Sternwarte

in New Haven in Nord-Amerika angefertigt wurde, zur Hand; Fig. 72 giebt den

Apparat wieder. Auf einer langen Polaraxe, die durch ein Uhrwerk am unteren

Ende getrieben wird, sitzt eine beliebige Anzahl (an diesem Apparat 6) Cameras,

welche nach jeder Himmelsgegend verstellt werden können, um mit den vor

ihnen befindlichen Porträtobjectiven von kurzer Brennweite den Himmel zu photo-

graphiren. Uebrigens sind Erfolge bisher noch nicht mit dem Apparat erzielt

worden.

4) Das Photographiren des Fixsternhimmels.

a) Mit grossen Refractoren oder Spiegelteleskopen, Es würde uns

viel zu weit führen, wenn wir von Anfang an bis jetzt alles Geschichtliche be-
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schreiben, alles besprechen und discutiren wollten, was auf dem Gebiete der

Himmelsphotographie, bei der Daguerreotypie beginnend, bis zum Bromsilber-

gelatineemulsionsverfahren geschehen ist. Nur dürfen wir nicht vergessen, ehe wir

in das Studium dieses Gebietes der Himmelsphotographie tiefer eindringen, der

wahren Begründer der Photographie der Fixsternwelt, der Herren Prosper und
Paul Henry in Paris üewundernd zu gedenken.

Die Aufnahme des Fixsternhimmels war mit so geradezu unüberwindlich

scheinenden Schwierigkeiten verbunden, dass es nur durch die Einführung des

Bromsilberemulsionsprocesses ermöglicht wurde, dieselben doch zu besiegen.

Man bedenke, wie lange die Platte im Brennpunkt einer Linse von 3 m Brenn-

weite exponirt werden muss, wenn man einen Theil des Himmels, z. B. die

Milchstrasse, photographiren und dabei noch Sterne etwa der 15. Grössenklasse

erhalten will. Es handelt sich da nicht um Secunden, wie bei Portraitaufnahmen

im Atelier, auch nicht um Minuten, sondern um viele Stunden. So hat z. B.

M. Wolf in Heidelberg Sterne länger exponirt, als sie überhaupt über dem
Horizont sichtbar sind. Das klingt freilich paradox, ist aber doch thatsächHch

so, indem er einen und denselben Stern allerdings nie länger als drei Stunden
vor und nach dem Meridian pointirte, diese Arbeit aber 2— 3, ja 4 Nächte nach
einander wiederholte; in der Weise erhielt er Expositionszeiten, die erheblich

länger waren als die Zeit, während der sich das Gestirn in einer Nacht über

dem Horizont befand. Es bedarf keiner besonderen Bemerkung, welche Geduld,

Ausdauer und Hingabe an den grossen Zweck der astronomische Photograph be-

sitzen muss.

Dass zum Photographiren des Fixsternhimmels ein für chemische Strahlen

corrigirtes Objectiv nöthig ist, ist selbstverständlich. Ich möchte hier aber eine

Bemerkung einschalten, die vielleicht für die Zukunft nutzbringend werden
könnte. Es ist bekannt, dass, wenn heutigen Tages grössere Objective bestellt

werden, in den meisten Fällen entweder ein zweites Objectiv (d. h. eine zweite

CROWN-Linse) dazu bestellt wird, um das Objectiv in ein photographisches um-
zuwandeln, oder es wird ein Correctionssystem beigegeben, welches das Objectiv

für photographische Strahlen corrigirt. Ich würde die Sache nun anders auf-

fassen, nämHch ein möglichst grosses photographisches Objectiv und dazu

ein Correctionssystem für visuelle Strahlen anfertigen lassen. Durch Rechnung
lässt sich die Richtigkeit nachweisen und zugleich zeigen, dass das Corrections-

system sich dann viel einfacher gestaltet, als wenn es visuelle Strahlen für die

Photographie corrigiren soll. Das Correctionssystem des Wiener 27 Zöllers soll

angeblich völlig unbrauchbar sein^).

Viel geeigneter für photographische Zwecke wären die Spiegelteleskope,

wenn sie von manchen anderen Fehlerquellen frei wären. Dass sie in photo-

graphischer Beziehung Refractoren gleicher Oeffnung überlegen sind, kann einfach

bewiesen werden, wenn man die Arbeiten des Herrn v. Gothard betrachtet,

die er mit einem Spiegelteleskop von recht bescheidener Dimension ausgeführt

hat. Aber, wie schon erwähnt, haben sie den Refractoren gegenüber manche
Fehler ,und Nachtheile. Sie haben zunächst ein viel geringeres Gesichtsfeld als

letztere; sodann macht sich der auch bei Refractoren schwer wiegende Fehler,

der von einer zu festen Fassung des Objectivs herrührt, doch hier bei weitem nicht

in so hohem Grade geltend als bei den Spiegelteleskopen; ferner übt der Tem-

*) Das soll allerdings in besonderen, hier nicht näher zu erörternden Verhältnissen seinen

Grund haben.
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peraturwechsel auf einen Spiegel eine geradezu fabelhafte Wirkung aus. End-

lich ist aber noch ein sehr misslicher Umstand anzuführen, die Montirung der

Spiegelteleskope. Lange Zeit Hess man sich von der sicher ganz falschen An-

sicht leiten, dass, wenn ein Spiegel nur den vierten Theil eines Objectivs kostete,

es ein Luxus wäre, demselben eine ebenso feine Montirung zu geben, als dem
so viel werthvolleren Objectiv. So sind die Spiegel in hohem Grade discreditirt

worden. Sieht man z. B. die alten FoucAULx'schen Spiegelteleskope, unter

denen es gewiss prachtvolle Exemplare giebt, so wird man sich kaum eines

Lächelns mit Bezug auf die Montirung erwehren. Das wurde auch nicht viel

besser bei den englischen Instrumenten, die man als rohe Schlosserarbeit be-

zeichnen könnte. John Browning war der erste, der seinen Spiegeln eine, wenn
auch nicht vollkommene, so doch gut gearbeitete Montirung gab, und Sir Ho-
ward Grubb wusste die Güte der Spiegel richtig zu würdigen und montirte sie

eben so gut als seine Refractoren. Danach haben dann aber auch dieselben

in den Händen eines Huggins, Roberts und Espin freilich ganz andere Resul-

tate gegeben, als sie von einer FoucAULx'schen Montirung zu erwarten waren.

Bei der Himmelsphotographie ist die kurze Brennweite der Spiegelteleskope

wegen ihrer grossen Lichtstärke von hohem Vortheil; es ist durchaus nicht

schwer, einen Spiegel mit dem Verhältniss 1:5, ja auch 1:4^ zu schleifen, was

bei einem astronomischen Doppelobjectiv von bescheidenen Dimensionen, von

z. B. 160 pim Oefifnung, ganz unmöglich wäre. Pickering besitzt heute ein

photographisches Objectiv von 24 engl. Zoll Oefifnung und 120 Zoll Brennweite,

also im Verhältniss 1:5; dasselbe ist aber allerdings kein astronomisches Doppel-

objectiv, sondern ein Aplanat im strengen Sinn, also ein vierfaches, symmetri-

sches, photographisches Objectiv. Dabei mag erwähnt werden, dass dieser ameri-

kanische Gelehrte zu diesem Objectiv noch ein Objectivprisma von derselben

Oeftnung besitzt; das ist heute das grösste Objectivprisma der Welt, wogegen
vor Jahresfrist noch das O'Gyallaer mit 10 Zoll Durchmesser das grösste war.

Es wäre von allergrösster Bedeutung, wenn mechanische Künstler dahin

strebten, die Spiegelfassung und das Problem vollkommener Ventilation im

Rohr zu lösen, damit wäre den Astronomen ein Instrument geliefert, welches

in jeder Beziehung als das Ideal eines Astrophotographen bezeichnet werden

müsste. Ich erinnere hier an die compensirte Objectivfassung des Dr. Rud.

V. Steinheil, dessen Anwendung nirgends besser am Platze wäre als in der Zelle

eines Teleskopspiegels. (S. Zeitschr. für Instrumentenkunde 1894, No. 5, pag. 170).

Wenn ein Fernrohr ausschliesslich für die Himmelsphotographie ange-

fertigt wird, so nimmt es in mancher Hinsicht eine andere Gestalt an, als ein

gewöhnliches astronomisches Fernrohr. Es giebt kein Uhrwerk, welches im

Stande wäre, das Fernrohr 4—5 Stunden lang auf demselben Punkt des

Himmels gerichtet zu erhalten, und sollte es wirklich existiren, so wäre damit

auch wenig geholfen, weil man doch in die Lage kommt, mit dem Instrument

ein Object mit grosser Eigenbewegung (Kometen) zu photographiren, und dem
Beobachter dann nichts übrig bleibt, als mit dem Sucher auf einen bestimmten

Theil, also beim Kometen, auf den Kopf zu pointiren. Man wird bei einer

solchen Aufnahme auf den ersten Blick sehen, dass der Komet schon darge-

stellt ist, dass jedoch die nebenstehenden Sterne auf der Platte eine Zickzack-

linie beschreiben, besonders, wenn der Komet das Aequatorealcoordinatensystem

diagonal durchläuft. Wenn aber bei dem besten Uhrwerk ohne Pointiren pholo-

graphirt wird, so müssen die Sterne, wenn auch noch so wenig, doch länglich

werden, und dies rührt vom oscillatorischen Gange des Triebwerks her. Wenn
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tias Fernrohr also der Himmelsphotographie dienen soll, ist es unumgänglich

nöthig, einen grossen Sucher damit zu verbinden, und weil eben dieser Sucher

weniger zum Suchen oder genäherten Einstellen, als vielmehr zum scharfen

Pointiren bestimmt ist, so wird er im allgemeinen auch als »Pointer« bezeichnet,

und wir werden uns im Folgenden ausschliesslich dieses Ausdrucks bedienen.

Da es hier nicht unsere Aufgabe ist, Refractormontirungen kennen zu lernen

und zu besprechen, so sollen nur zwei typische Formen, welche für die Himmels-

photographie immer als Muster gelten werden, hier näher angeführt werden.

In erster Reihe müssen wir uns mit dem Instrument der Brüder Henry in Paris

beschäftigen, welches schon

wiederholt nachgeahmt wor-

den ist, und sodann den

Potsdamer Photorefractor

besprechen.

Die Fig. 73 stellt das

'Fernrohr der Brüder Henry
in Paris dar, wie es in der

'Kuppel des »Observatoire

'du Jardin« aufgestellt ist. Es

repräsentirt den Typus der

:alten englischen Montirung,

-wo die enorm lange Polar-

axe auf zwei Pfeilern rulit.

Diese ist aus verripptem,

2 mm dickem Blech herge-

stellt, und zwar in Form

zweier Kästen mit dem
Querschnitt eines abge-

stumpften Dreiecks. Die

beiden Kästen sind oben

und unten mit Gussstücken

verbunden, in welche die

Zapfen der Axe befestigt

sind. Das Fernrohr selbst

besteht aus einem vier-

eckigen BlechkastenJ, wel-

cher der Länge nach in

zwei Theile getheilt ist.

Die rechte Seite des Kastens in der Figur ist das photographische Fernrohr, die

linke Seite der Pointer. Das photographische Objectiv, welches die beiden

genialen Brüder selbst geschliffen haben, hat einen Durchmesser von 340 mm,

wogegen der Pointer, der aus dem FoucAULx'schen Objectiv des Observatoire

du Jardin genommen, aber gründlich umgearbeitet wurde, eine freie Oefifnung von

240 mm hat.

Der Vortheil. den diese Montirungsweise gewährt, besteht unter anderem

darin, dass, wenn man östlich vom Meridian mit Photographiren anfängt, das

Fernrohr nicht umgelegt zu werden braucht, wenn man über den Meridian

hinüberkommt; das Instrument kann dem Gestirn vielmehr bei jeder Deklination

vom Aufgange bis zum Untergange folgen. Ferner soll das Instrument ausser-

ordentlich stabil sein, besonders wenn das obere Lager der Polaraxe auf einem

(A. 73.)
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isoHrten Pfeiler und nicht an der Kuppelwand befestigt ist, wie dies leider

bei den meisten Instrumenten ähnlicher Construction der Fall ist. Endlich

braucht das Instrument nur in einer Richtung ausbalancirt zu werden, weil das

Fernrohr centrisch mit der Polaraxe aufgehängt ist.

Als Nachtheile Hessen sich bezeichnen, dass man wegen der langen Polar-

axe doch wohl Bedenken haben könnte, ob sie sich nicht ungleichmässig durch-

biegt und zwar während der Aufnahme selbst. Ferner lässt sich der Pol mit

diesem Instrument, wenn nämlich das Fernrohr centrisch in der Polaraxe auf-

gehängt ist, nicht erreichen; ist es aber nicht centrisch, so muss es balancirt

werden, so dass einer der oben erwähnten Vortheile fortfällt. Circumpolar

könnte man überhaupt nicht mit ihm photographiren, weil der Nordpfeiler die

Aussicht in der unteren Culmination verdeckt (dies ist allerdings ein Nachtheil von

untergeordneter Bedeutung). (Vergl. a. u. Aequatoreal.)

Die Cassette, welche diesem Instrumente beigegeben ist, nimmt Platten von

der Grösse 13x18 auf, die sich noch wegen ausserordentlicher Schärfe der

Bilder viermal vergrössern lassen.

Der zweite Typus ist der des Potsdamer photographischen Refractors und

kann als das Ideal einer solchen Montirung angesehen werden. Es stammt aus

den Werkstätten der Gebrüder Repsold in Hamburg, ist äusserst elegant wie

alles, was von diesen beiden Künstlern kommt, und dabei äusserst solid, was

man beim ersten Blick kaum denken würde. Die Form ist ungewöhnlich, und

als Verfasser durch die Freundlichkeit des Herrn H. Repsold die Photographie

dieses Fernrohrs zu Gesicht bekam, hätte er fast lachen müssen, so eigenthüm-

lich wirkte die merkwürdige Gestaltung; später freilich gewann er um so grössere

Sympathie für dieselbe, und diese stieg jedesmal, wenn er das vollendete In-

strument sah, der Art, dass er einzig und allein den Potsdamer Photorefractor

copiren würde, wenn er nochmals in die Lage käme, sich ein grösseres Fern-

rohr für photographische Zwecke bauen zu lassen.

Die Aufstellung ist von derjenigen eines gewöhnlichen Refractors völlig

verschieden, wie dies die Fig. 74 auf den ersten Blick erkennen lässt, indem die

gerade senkrechte Säule eines gewöhnlichen Refractors durch einen kurzen

Säulenschaft in der Richtung der Polaraxe ersetzt ist, welcher sich an einem

massiven Untersatz von viereckigem Querschnitt anschliesst. Dieser Untersatz

ist nach unten schräg gegen Norden vorgezogen, so dass die Horizontalprojection

des Schwerpunkts des ganzen Instruments innerhalb der vier Füsse fällt, mit

welchen es auf der Schlussplatte des Steinpfeilers ruht. Zwei dieser Füsse bilden

Halbkugeln, welche in Fussplatten mit entsprechenden Höhlungen ruhen, die

anderen beiden Fusspunkte sind senkrechte Schrauben, durch welche sowohl

die Correction in Polhöhe als auch die Ausgleichung des Druckes auf die zwei

letzten Fussplatten mit ebener Oberfläche bewirkt wird. Zur Azimuthcorrection

dient ein Gussstück im Steinpfeiler mit zwei Schrauben, zwischen die ein An-

guss des Untersatzes tritt.

Der Kopf des Säulenschaftes ist ein einfacher Conus, welcher gleichzeitig

die Lagerbüchse der Polaraxe bildet. Letztere trägt oberhalb der Anschluss-

flächen zwischen Conus und Schaft den Stundenkreis und ein Zahnrad. Die

Ablesung dieses Kreises geschieht mittelst eines langen Mikroskopes, dessen

Ocular bei a sichtbar ist. Die Theilung wird durch eine kleine Lampe am
Schaft beleuchtet, und zur schnellen Bewegung in Rectascension dient das Griff-

rad h, welches an einer in der Säule untergebrachten Transmission befestigt

ist. Grififrad und Mikroskopocular können gleichzeitig benutzt werden. Die
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Uhrwerkbewegung wird vom Triebwerk ebenfalls mit einer Transmission auf

das Zahnrad der Polaraxe im Pfeiler übertragen.

Was die weitere parallactische Aufstellung des Fernrohrs anbetrifft, so ist

diese die bekannte REPSOLo'sche Montirungsweise mit den vier Schlüsseln am

(4. n.)

Ocularende, welche die Rectascensionsbewegungen mittelst Halsbandräder auf

die Axe übertragen.

Vogel hielt eine innige Verbindung der beiden Fernröhre für durchaus ge-

boten, und zwar wegen der grösseren Stabilität und eines geringeren Unter-

schiedes in der Durchbiegung. Daher besteht das Fernrohr aus einem guss-
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eisernen Mittelstück und zwei anschliessenden Conen aus Stahlblech. Das Rohf

hat einen ovalen Querschnitt, dessen lange Axe auf der Deklinationsaxe senk-

recht steht. Eine in der ganzen Länge des Fernrohres durchgezogene Scheide-

wand, die vom photographischen Rohr alles fremde Licht abhält, trägt auch

bedeutend zur Versteifung des Fernrohres bei.

Der Auszug ist derart gewählt, dass er die Aufnahme von vier Quadrat-

graden am Himmel gestattet.

Die von verschiedenen Seiten in Vorschlag gebrachte Verbindung der

Cassette mit dem Oculartheil des Pointers, und die gemeinsame Verschiebung

beider zur Umgehung einer feinen Winkelbewegung am Instrument hat Vogel

nicht in Anwendung bringen lassen, da sich bei solider Montirung des Ocular-

auszuges bei dem kurzen Rohre die Winkelbewegung jederzeit mit der erforder-

lichen Sicherheit und Freiheit ausführen lassen wird, andererseits aber eine ge-

meinsame Bewegung von Ocular und Cassette eine so gleiche Focallänge beider

Objective voraussetzt, dass die Unterschiede zwischen der linearen Bewegung,

die man dem Ocular und der Cassette ertheilt, gegen die entsprechende Winkel-

bewegung in beiden Fernröhren zu vernachlässigen sind.

Das Stativ selbst ist von ausserordentlicher Festigkeit. Es gestattet in allen

Lagen dem Instrument ganz ungehinderte Bewegung und gewährt noch dem

Beobachter den ausserordentlichen Vortheil, für die bei photographischen Auf-

nahmen besonders günstigen Stellungen stets die untere Lage des Fernrohrs be-

nutzen zu können. Das Ocular des Pointers bleibt daher für die Zenithlage

und für die Abstände bis zu 40° Zenithdistanz in solcher Höhe, dass ein ein-

facher Beobachtungsstuhl mit verstellbarer Sitzhöhe und Rückenlehne stets aus-

reichen wird.

mittelst kleinerer photographischer Objective,

Ausser den grossen Fernrohren, welche doch nur für die

b) Aufnahmen
Portraitobjective.

(A, 75)

planmässige Herstellung der vom
Pariser Congress vereinbarten,

aber jetzt schon in mancher Be-

ziehung im Plan veränderten Stern-

karten (s. d.), oder für einzelne

specielle Untersuchungen dienen,

werden heutigen Tages sehr viel-

fach kleine photographische Ob-

jective benutzt, insbesondere Por-

traitobjective , welche ungemein

lichtstark sind und an jedem Fern-

rohr angebracht werden können.

Den ersten Versuch machte mit

einem solchen Portraitobjectiv

David Gill an der Cap-Stern-

warte; ihm folgte E. v. Gothard,

der diese Methode zur grössten

Vollkom.menheit entwickelte, und

dann M. Wolf, dessen hervor-

ragende Leistungen auf dem Gebiete der Himmelsphotographie bekannt sind,

E. V. Gothard machte seinen ersten Versuch mit einem VoiGXLÄNDER'schen

Euryskop, welches er auf eine feste Mahagonicamera schraubte, und dann auf

das obere Ende seines Reflectors aufsetzte, wie Fig. 75 zeigt. Diese Anordnung
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verdient hier besondere Erwähnung. A ist das Reflectorrohr, B ein Sucher (an

dessen Stelle später ein 4^ zölliger Pointer mit prachtvollem MERz'schen Objectiv

trat) B^ ein kleiner Sucher von 2 Zoll Oeftnung, C das Ocular des Reflectors,

welches in einen Positionskreis und zwei Schlitten eingeschraubt ist, G ein

Höhenkreis, D die Camera mit dem enryskopischen Objectiv, B der Dekli-

nationsschlüssel, E die Rectascensionsschnur, H ein Rheostat für die elektrischen

Lampen,

GoTHARD hat mit verschiedenen Objectiven in gleicher Anordnung wie

oben Versuche gemacht, jedoch die besten Resultate mit einem 4zölligen Voigt-

LÄNDER'schen Portraitobjectiv erzielt. Gegenwärtig besitzt er ein 6 zölliges Portrait-

objectiv von Dallmeyer, das aber an Lichtstärke nicht den gehegten Ei Wartungen

entspricht, weil seine Brennweite von der im Catalog angegebenen insofern ab-

weicht, als Dallmeyer wunderb.arer Weise für die Brennweite die Entfernung

von der Hinterlinse bis zum Bild annimmst.

Der Vortheil der kleinen Objective, oder besser gesagt, der Objective von

kurzer Brennweite, liegt beim Photographiren darin, dass ihr Gesichtsfeld ein

viel grösseres ist, und die Lichtstärke den grossen Objectiven mit langer Brenn-

weite selbstverständlich weit überlegen ist. Wenn es sich darum handelte, einen

Kometen mit sehr langem Schweif zu photographiren, so würde dies mit einem

Objectiv von langer Brennweite kaum möglich sein, man müsste sicher zu einem

Portraitobjectiv seine Zuflucht nehmen, welches im Stande wäre, den ganzen

Kometen sammt dem Schweif auf der Platte aufzunehmen.

Man sollte denken, dass man mit einem so lichtstarken Objectiv wie dem
GoTHARü'schen Vierzöller bei ungeheuer langer Expositionszeit ganz Ausser-

ordentliches würde leisten können. Indessen erreicht, was schon an anderer

Stelle angedeutet wurde, die Expositionszeit bei einem sehr Hchtstarken Objectiv

bald ihre Grenze, da z. B. jeder VoiGXLÄNDER'sche Vierzöller bei dem schönsten

Himmel, wo der Himmelsgrund tief schwarzblau erscheint, schon nach 3 Stunden

Belichtungszeit die Platte zu verschleiern beginnt. Die Linse sammelt während

dieser langen Belichtungszeit vom Himmelsgrund doch so viele actinische Strahlen,

dass diese auf die Platte ungünstig zu wirken beginnen. Wann dieser Zeitmoment

bei dem einen oder andern Objectiv eintritt, kann ebensowenig angegeben

werden, wie ein geübter Diapositiv-Anfertiger bei trübem Wetter ohne Kenntniss

der Tagesstunde oder der Empfindlichkeit der Platte anzugeben vermöchte, wie

lange er belichten müsste. Dies ist lediglich Sache des Versuches, aber nach

wenigen Versuchen wird schon jeder Beobachter wissen, wo die Grenze der

Belichtung für sein Objectiv liegt.

Ein Beobachter kann nun auch in die Lage kommen, mit einem gewöhn-

lichen Spiegelteleskop oder Refractor photographische Aufnahmen zu machen.

Es ist dann durchaus nicht nothwendig, deswegen das ganze Fernrohr in ein

photographisches umbauen zu lassen, er kann vielmehr eine Camera auf seinen

Ocularauszug aufschrauben. Da sich nun gegenwärtig fast täglich neue Beobachter

diesem Zweige zuwenden und sich dann oft von ganz unerfahrenen Mechanikern

wahre Ungetüme als »astronomische Camera« herstellen lassen, so dürfte es

wohl am Platze sein, hier noch einiges über solche Cameras zu sagen, die sich

auf jedes kleinere oder grössere Fernrohr aufschrauben lassen, und damit

Anfängern nützliche Winke für deren Behandlungsweise, Einstellung u. s. w. zu

geben.

In Fig. 76 ist die erste Camera E. v. Gothard's dargestellt, wie sie auf

einem Positionskreis und senkrecht auf einander stehenden Schlitten aufgesetzt



436 Astrophotographie

.

ist, um mit ihr am 10| zölligen Reflector Aufnahmen von Nebelflecken zu machen.

Es ist dies dieselbe Camera, die wir schon in Fig. 64, pag. 221, gesehen haben,

nur ist hier bei abgenommenem Mikroskop die

Cassette eingeschoben und die Camera auf einen

Fositionskreis M aufgesetzt, welcher bei £ in den

Ocularauszug des Fernrohres geschraubt wird. Die

Camera ist auf der Scheibe V befestigt, kann bei

gelöster Klemme mit der Hand, und bei ange-

zogener mit der Schraube O fein bewegt werden.

Bei der Einstellung ist zu beachten, dass die beiden

Schieber in der täglichen Bewegung resp. in der

Richtung der Deklination stehen müssen. Die Be-

wegung der Sterne kann mit dem Ocular T con-

trolirt werden. (Dieselbe Einrichtung traf auch

O. LoHSE bei seiner Camera gleichzeitig", unab-

hängig von Gothard). Später hat Gothard seine

Camera noch bedeutend verbessert, die Bewegung

der ^Cassette mit Trieb und Zahnstange versehen, und jede Vervollkommnung

an gebracht, die für die praktische Handhabung nur denkbar ist.

Eine für grössere Fernröhre brauchbare Camera ist die von O. Lohse für

den Potsdamer Refractor

construirte. Fig. 77 stellt

sie am Ocularende des

genannten Instrumentes

dar. A ist ein Messing-

rohr von 146 w;// Durch-

messer, welches nach ab-

genommener Oculai'aus-

Zugsvorrichtung direkt an

der Verschlussplatte be-

festigt ist; in diesem be-

wegt sich in einem Spi-

ralschlitz ein zweites

Rohr, welches zur Justi-

lung der Camera dient.

Dieses innere Rohr lässt

sich je nach Bedarf fest-

klemmen. Die Grösse

derVerschiebung,die sich

mittelst zweier knopf-

artiger Handgriffe bewir-

ken lässt, kann an einer

Millimeterscala abgele-

sen werden.

Am vorderen Ende

des inneren Rohres ist

ein viereckiger, kasten-

förmiger Ansatz C, der zur Aufnahme der Casette X> dient. Die Verbindung des

inneren Rohres mit dem Kasten wird durch die Platte B bewirkt, die sich im Sinne

des Positionswinkels drehen lässt, und in einer jeden Lage, die an einer Kreis

-

{^. 77.)
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theilung ablesbar ist, festgeklemmt werden kann. Die Camera C ist gegen die

Axe des Instrumentes etwas excentrisch angebracht, um am Rande des disponiblen

Gesichtsfeldes Raum für ein Ocular zu gewinnen. Das an der Aussenwand

der Camera C befestigte Ocular correspondirt mit einer Oeffnung d in der

Platte B, sodass vom Objectiv kommende Lichtstrahlen auch durch dasselbe

aufgefangen werden können. Da nun das Ocular durch Drehung der Camera

resp. der damit in fester Verbindung stehenden Platte B am ganzen Umkreis

des Gesichtsfeldes hinbewegt werden kann, so sind der Auffindung eines in der

Nachbarschaft des zu photographirenden Objectes befindlichen Sternes, der zur

Pointirung während der Belichtungszeit benutzt werden kann, die günstigsten

Bedingungen geboten.

Auch an der Cassette hat Lohse einige wesentliche Verbesserungen angebracht.

Wenn sie eingeschoben ist, so steht nichts heraus, da z. B. der Schieber wegfällt,

und die Belichtung mit einer Klappe bewerkstelligt wird, welche sich nach innen

öffnet u. s. w. Das ausgenutzte Gesichtsfeld beträgt 60 X 73 Bogenminuten.

Ein nicht uninteressanter Theil ist bei Lohse's Camera das Pointer-Ocular,

welches aus einem doppelten oder dreifachen Ringmikrometer mit BALMAm'scher

Leuchtfarbe besteht. Verfasser bekam ein solches Ringmikrometer von Dr. Lohse,

hat mit demselben eingehende Versuche angestellt und dabei die allerbesten

Resultate erhalten.

c) Die Arbeiten mit verschiedenen Instrumenten. Wie aus dem
Gesagten ersichtlich, kann man die folgenden Fernrohrgattungen unterscheiden,

die zur Himmelsphotographie dienen : erstens die gewöhnlichen photographischen

Objective, die auf ein parallactisches Stativ aufmontirt sind, und zweitens Fern-

rohre von mittlerer, und solche von allergrössten Dimensionen.

Mit den photographischen Objectiven können grosse Theile des Himmels

aufgenommen werden, und zwar ohne besondere Schwierigkeit im Maassstabe

der ARGELANDER'schen Uranometrie, wobei aber bedeutend mehr Sterne abgebildet

werden würden, als wie sie die Uranometrie enthält. Die Brennweite eines für

diesen Zweck angewandten photographischen Objectivs muss 20 cm betragen,

dann werden 10° grössten Kreises auf der Platte 35 mm entsprechen, was der

Maassstab der Uranometrie ist.

Solche Objective sind allein dazu geeignet, Nebelflecke von grosser Aus-

dehnung zu photographiren, sowie die unsichtbaren Nebel aufzunehmen und zu

Studiren. Solcher Nebel sind ja schon viele von M. Wolf und E. v. Gothard

in dieser Weise entdeckt worden; sie befinden sich in grosser Anzahl im

Sternbild des Orion; jedenfalls sind ihrer bereits über 40 bekannt geworden

darunter der grosse unsichtbare Nebel in der Nähe von $ Cygni.

Die Aufnahmen des Himmels mit ähnlichen, jedoch grösseren Objectiven

als das genannte, haben eigentlich die grösste Zukunft, und man findet diese

Methode, die Gill zum ersten Male anwandte, v. Gothard aber sofort nach

ihm befolgte, heute an vielen grossen Fernröhren wieder. Selbst am photo-

graphischen Refractor der Potsdamer Sternwarte ist ein solches photographisches

Objectiv angebracht. Man könnte in der That diese Methode vielen empfehlen,

die ein Fernrohr mit gutem Uhrwerk besitzen und zu photographiren verstehen;

sie würden der Wissenschaft von grossem Nutzen werden.

Mit mittelgrossen Fernröhren werden die Arbeiten indessen das ausgedehnteste

Feld finden. Man kann mit ihnen Sternkarten herstellen, die an Reichhaltigkeit

alle bisherigen bei weitem übertreffen, da es sich herausgestellt hat, dass bei

hinreichend langer Belichtung noch Eindrücke von Sternen erhalten werden, die
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für dasselbe Objectiv schon an der Grenze der direkten Sichtbarkeit sind, oder

diese sogar unter Umständen weit überschreiten.

Die ganz grossen Fernrohre können nur für die Aufnahmen lichtschwacher

Objecte mit geringer angulärer Ausdehnung verwendet werden. Hier möchte ich

nochmals auf eine schon früher gemachte Bemerkung zurückkommen, wonach
man bei Bestellung grosser Fernrohrobjective einem photographischen Objectiv

den Vorzug geben sollte, unter Hinzufügung eines Correctionssystems für visuelle

Strahlen, da es wünschenswerth ist, dass diese Fernrohre bei Special-

untersuchungen für chemische Strahlen achromatisirt sind. Man kann freilich

die Brennebene experimentell bestimmen, wo die schärfsten photographischen

Bilder entstehen, die Leistung derselben wird aber doch stets hinter solchen

Objectiven 2urückbleiben, die schon a priori für photographische Strahlen

gerechnet sind. Ebenso möchte ich die schon öfter geäusserte Ansicht wieder

erwähnen, dass nämlich die Spiegelteleskope erst jetzt einer grossen Zukunft

entgegengehen, indem sie mit möglichst kurzer Brennweite bei grossem Spiegel-

durchmesser leicht hergestellt werden können, keine Focaldifferenz besitzen,

ausserordentlich lichtstark sind, sodass die Belichtungszeit aus diesem Grunde
auf ein Minimum reducirt werden kann, was ebenso wichtig für den Beobachter

als für das Resultat ist, endlich nach Wegnahme der Camera ebensogut für

spectralphotographische als optische Arbeiten benutzt werden können. Ich

möchte aber auch eine Bemerkung nicht unterlassen, dass ich nämHch meiner-

seits den Spiegeldurchmesser doch nicht ins Unendliche treiben würde, da man
wohl Spiegel erster Qualität zwischen 30 und 60 cm Durchmesser kennt, sie

iedoch über diese Dimensionen hinaus, wenn sie auch ungemein lichtstark sind,

an Definition manches zu wünschen übrig lassen, und sie ausserdem, wenn sie

nach NEWTON'scher Construction ausgeführt werden, äusserst unhandlich sind, wenn
sie nach CASSEGRAiN'scher Form gemacht sind, aber durch einen grossen Fang-

spiegel viel Licht einbüssen. Jedenfalls sollte der Erbauer eines grösseren Spiegel-

teleskopes (was nur ein Astronom, der gleichzeitig Mechaniker ist, sein kann) dahin

streben, ein grösseres CASSEGRAiN'sches Teleskop zu construiren, und zwar so, dass

man den Fangspiegel, ohne ihn zu decentriren, von seiner Stelle herausschieben,

und die photographische Cassette, welche weit ausserhalb dieses zu liegen

kommt, also etwa am Ende des Rohres, wo der Brennpunkt des Spiegels ist, leicht,

sicher und ohne Erschütterung hineinschieben kann. Bei dieser Operation müsste

dann ein Assistent einmal auf die Leiter steigen, und zwar beim Einlegen der

Cassette, und dann ein zweites Mal beim Herausnehmen derselben nach erfolgter

Belichtung der Platte. Hier treten geringe mechanische Schwierigkeiten auf, die

sich leicht überwinden lassen; tmd die Lösung der Constructionsaufgabe wäre

sicherlich nicht so coniplicirt, als die Rectascensionsklemme und Feinbewegung

vom Ocularende bei den REPSOLD'schen Refractoren.

Die Belichtungszeit bei Sternaufnahmen ist sehr verschieden, sodass man
hierüber eigentlich keine Regel aufstellen kann. Die meisten Sterne, welche ein

Spectrum des L VoGEL'schen Typus haben, wirken sehr stark chemisch auf die

Bromsilberplatten. Wenn wir uns zum Photographiren grösserer Himmelsflächen

z. B. eines Eutyskopischen Objectivs von Voigtländer bedienen, welches 38 mvi

Oefifnung und 200 mm Brennweite besitzt, so kann auf einmal das ganze Sternbild

des Orion photographirt werden, und in 30 Secunden sind schon die Sterne

3. und 4. Grösse auf der Platte sichtbar, wogegen in 10 Minuten viel mehr
Sterne hervortreten, als in der ARGELANDER'schen Uranometrie eingezeichnet sind.

Andererseits sind wieder von den Sternen, deren Spectrum zum III. Typus gehört,
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gar keine Spuren auf der Platte zu sehen. Wenn man die Platte 30—45 Minuten

belichtet, so erscheinen auf derselben schon eine grosse Anzahl von Sternen, so

hat z. B. GoTHARD auf einer Platte von 65 X 90 mm im Sternbilde des Scorpion

90 Sterne photographirt.

Mit der photographischen Methode hat M. Wolf in Heidelberg und Charlois

in Nizza schon eine ganz beträchtliche Anzahl von kleinen Planeten entdeckt

und ersterer auch 2 Kometen. Wenn auf einer Platte nur Fixsterne photographirt

werden, so erscheinen sie, wenn das Uhrwerk gut geht, und der Beobachter gut

pointirt, als kreisrunde Scheibchen von verschiedenem Durchmesser, je nach der

Grösse des Sterns; ist aber unter den Fixsternen ein Asteroid, so wird derselbe

während einer längeren Belichtungsdauer von mehreren Stunden auf der Platte

seine Bewegung zeigen, und zwar je nach der Belichtungsdauer; ist letztere

beispielsweise eine kürzere, die Bewegung entsprechend eine geringere, so wird

man den Planeten freilich auch nur als Punkt erblicken und ihn nicht ohne

Weiteres von den Fixsternen unterscheiden können. Wenn aber dieselbe Gegend

am nächsten Tage nochmals photographirt wird, so kann man den Planeten bei

einiger Uebung bald finden, da dieser in Bezug auf die Aufnahme des vorigen

Tages bereits an einem ganz anderen Orte stehen wird. Wenn man dann

nämhch die beiden Platten übereinander legt, so wird sich bald zeigen, dass der

Asteroid auf der ersten Platte an der betreffenden Stelle der zweiten und um-

gekehrt fehlt.

Die Entdeckung von Kometen ist bedeutend leichter, wenn sich dieselben

nicht gerade in einer nebelreichen Gegend befinden, wo sie sich als verwaschene

Objecte von den Nebeln schlecht unterscheiden lassen. Haben sie aber eine

starke Bewegung, so werden sie auch bald als ein unregelmässig verwaschenes

Object ins Auge fallen. Der Komet wird übrigens auf der Platte sehr bald

einen Eindruck machen, da diese Himmelskörper, wie gesagt, ungemein viele

actinische Strahlen besitzen.

An dieser Stelle mögen auch kurz die photographischen Platten besprochen

werden. Gothard benutzt ausschhessHch ScHLEUSSNER'sche Platten, wogegen

M. Wolf auch LuMiERE-Platten gebraucht. Die Empfindlichkeit der Platten ist

durchaus nicht dieselbe, ob sie frisch oder schon einige Wochen oder Monate alt

sind. Sie steigt mit dem Alter, bis dann einmal ein Zeitpunkt kommt, wo ein

Randschleier und dann ein allgemeiner Schleier eintritt. Dieses Empfindlichkeits-

maximum muss man für alle Platten experimentell bestimmen. Es kommt auch

sehr viel darauf an, an welchem Orte die Platte aufbewahrt wird. Verfasser

besitzt auf seiner O'Gyallaer Sternwarte eine Dunkelkammer, wo noch nach

3^ Jahren CAUSLAND-Platten (recht unempfindlich) upd nach 2|- Jahren Schleussner-

Platten völlig tadellos arbeiteten, dagegen hatten in seinem Budapester Bureau

ScHLEUSSNER-Platten schon nach einem halben Jahr einen starken Randschleier.

Der Ort, wo die Platten aufbewahrt werden, soll trocken, und kühl sein, eine

geringe Feuchtigkeit, wie sie im O'Gyallaer Laboratorium vorkommt, schadet

weniger als warme absolut trockene Atmosphäre. Man hüte sich, Platten in

offener Schachtel zu bewahren, wenn man weiss, dass man nur 10 Tage lang

diese Plattensorte nicht gebraucht, so klebe man die Schachtel mit einem Papier-

streifen wieder zu, man wird diese kleine Mühe und Vorsicht reichlich belohnt

finden. Der schlechteste Aufbewahrungsort sind Holzschachteln, insbesondere

wenn sie aus Eichen- oder Buchenholz gemacht sind, da sie sehr viel feuchte,

tanninhaltige Ausdünstung haben; etwas besser ist ganz trockenes Tannenholz,

wenn es nicht harzhaltig ist. Will man durchaus die Platten in Holzkästen
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aufbewahren, so ist das einzig richtige, völlig trockenes Birkenholz zu verwenden.

Verfasser besass vier solcher Kästen, 13 X 18 zu je 12 Platten aus der Collodion-

zeit, .welche mit einem JoNTE'schen Apparat aus Paris stammen. Diese sind es,

in denen jene CAUSLAND-Platten 3^ Jahre lang vollkommen wohlerhalten blieben.

Vor Jahren war man noch genöthigt, die Platten selbst zu färben, heute be-

kommt man jedoch die besten orthochromatischen im Handel, und hier nimmt
wieder C. Schleussner in Frankfurt a. M. den ersten Platz ein. Es würde

sich nur dann rechtfertigen, die Platten selbst zu färben, wenn man sie für eine

bestimmte Strahlengattung zum Zwecke einer Specialuntersuchung gebraucht.

Die orthochromatischen Platten sind viel längere Zeit haltbar als die gewöhn-

lichen, die man sich selbst durch Baden der Bromsilberplatten herstellt. Letztere

sind kaum 48 Stunden mit Sicherheit verwendbar.

Um eine Platte von E bis D\ C im Spectrum zu sensibilisiren, benutzt

man am besten das folgende, von H. W. Vogel und Obernetter angegebene

Recept:
10 dem Erythrosinlösung (1:1000)

6—8 „ Silbernitratlösung (1:1000)

1 ,, Ammoniak
50 „ Wasser.

Die Platte wird in der oben angeführten Flüssigkeit eine Minute lang ge-

badet, getrocknet, und nach der Belichtung mit Soda-Pyro-Entwickler hervor-

gerufen.

Lohse benutzte die orthochromatischen Platten mit Vortheil bei der Auf-

nahme von Doppelsternen mit verschiedenfarbigen Componenten, bei denen oft

der eine Stern so stark in der photographischen Wirkung dominirt, dass er

während der langen Belichtungszeit, die für den anderen erforderlich ist, ein über-

mässig grosses Bild hervorbringt, und zwar derart, dass die Trennung der beiden

Objecte auf der Platte verschwindet. In solchen Fällen ist es erwünscht, eine

Aufnahme mit möglichst monochromatischem Lichte machen zu können, was

durch Einschalten eines blau absorbirenden Mediums leicht geschehen kann.

Es ist nach Lohse's Behauptung unzweifelhaft, dass dadurch auch die Schärfe

der Bilder erhöht wird, indem dem mangelhaften Achromatismus eines gewöhn-

lichen, nicht für chemische Strahlen achromatisirten Objectivs in dieser Weise

entgegengearbeitet werden kann.

Bei der Operation mit orthochromatischen Platten muss man sich vor Licht

ungemein schützen, da man auf denselben durch eine rothe Lampe, die für ge-

wisse Operationen unschädlich ist, schon längst Schleier erhält. Man nehme
einen rothen Cylinder über die Flamme, und setze darauf noch einen zweiten.

Man wird dabei im Laboratorium anfangs allerdings kaum etwas sehen, sich

aber doch bald auch an diese Dunkelheit gewöhnen. Der Doppelcylinder hat

ausserdem noch den Vortheil, dass, wenn der innere Cylinder springen sollte,

doch der zweite noch da ist, sodass man nicht Gefahr läuft, eine viele Stunden

lang belichtete Platte in einem Moment durch ein solches Vorkommnis zu Grunde

gerichtet zu sehen.

5) Spectralphotographie des Himmels.

a) Das Photographiren des Sonnenspectrums. Das Fixiren des

Sonne nspectrums auf der photographischen Platte erfordert wohl bei weitem

nicht die Geduld, welche bei der Aufnahme der Spectra von Gestirnen und

Nebelflecken nöthig ist, immerhin soll damit durchaus nicht gesagt sein,
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dass wer ein correctes Sonnenspectrum photographiren will, nicht ein ganz

geschulter Fachmann sein müsste, handelt es sich doch um die minutiö-

sesten Dinge, die man nicht aus einem Buch, sondern nur in der Praxis lernen

kann. Dass diese Art der Himmelsphotographie eine einfachere ist, als die

Aufnahme von Nebelflecken und Fixsternspectren, hat darin seinen Grund, dass

die ganze Operation nicht am Fernrohr, sondern im Cabinet an einem fix auf-

gestellten Instrument ausgeführt werden kann.

Um aber das Sonnenbild längere Zeit auf der Spalte erhalten zu können,

ist bei dieser Operationsart das Haupterforderniss, neben dem Spectrographen

einen guten Heliostaten zu haben. Es mag daher auch an dieser Stelle die Be-

schreibung eines solchen Instrumentes folgen, welches trotz seiner Einfachheit

doch die besten Dienste leistet. Dasselbe ist ursprünglich vom Verfasser nach

Meverstein's Princip er-

baut und später von E.

V. GoTHARD ganz umge-

arbeitet, wie es Fig. 78

wiedergiebt.

Auf einer massiven

Gussplatte befindet sich

ein kräftiges Uhrwerk mit

Ankerechappement in

der Aequatorebene des

Beobachtungsortes auf-

gestellt, so dass diejAxe

A, welclie in 24 Stunden

eine Umdrehung macht,

genau gegen den Him-

melspol zeigt. Die Lager

dieser Axe bestehen un-

ten aus einer Körner-

spitze und oben aus einer

oben offenen Gabel, in

welcher aber die Axe

unten durch zwei Rollen

unterstützt ist. Die Axe

trägt nahe ihrem oberen

Ende ein Zahnrad C
ferner die lose aufge-

steckte Hülse B, welche

dann in eine grosse Gabel endet, die die Spiegelfassung E zu tragen bestimmt

ist. Die Hülse B findet unten ganz nahe am Zahnrade C in eine Scheibe, an

welcher ein in einer langen Hülse drehbarer Trieb D angebracht ist; dieser

greift in das Zahnrad C ein und dient als Mitnehmer für das ganze Spiegelgestell.

Sollte aber die Uhr der Sonne nicht genau folgen, so wird nur an dem Knopf

bei D etwas gedreht und das Spiegelgestell mittelst des Triebes, der als Planeten-

rad wirkt, weiter bewegt. Der Knopf L trägt aber eine Rille, in welcher eine

Schnur ohne Ende läuft, mit der sich die Feinbewegung in Rectascension von

der Camera des Apparates ausführen lässt.

Wie gesagt, trägt die Hülse B eine Gabel, an deren oberen Armen die

Spiegelaxen gelagert sind. An einem Ende der Spiegelaxe sitzt ein in ganze

Valentiner, Astronomie. I. l6

(A. 78.)



242 Astrophotographie.

-^

Grade getheilter Kreis S, auf dem anderen die Feinbewegung in Deklination,

bei welcher man bei G ein kleines Gegengewicht, hei / die Klemmschraube,

bei Jjf die Gegenschraube der Feinbewegung erblickt. Letztere kann ebenfalls

von der Camera dirigirt werden, und zwar mit dem Schlüssel Z, welcher in dem
Ringe M am Instrument gelagert und durch eine Drahtspirale K mit der Gegen-

schraube JI verbunden ist,

Naturgemäss reflectirt der MEVERSTEiN'sche Heliostat die Sonnenstrahlen

immer gegen den Nordpol; will man diese dagegen in eine andere Richtung

leiten, so muss in der Verlängerungslinie der Polaraxe ein zweiter Spiegel, (in

der Figur i?), angebracht werden. Einen solchen hat Gothard durch den Stab

JVJV permanent mit dem Heliostaten verbunden. Der Stab JVJV ist mit zwei

kräftigen Schrauben auf der Grundplatte befestigt und ausserdem noch, um ihn

gegen Vibrationen zu schützen, mit dem Ständer der Polaraxe verbunden.

Der Spiegel J? trägt an seiner Fassung die Stange Q, welche durch die Klammern

und Stahlstäbe bei 00, p mit N so verbunden ist, dass die aus dem Spiegel

E austretenden Sonnen-

strahlen derart auf7? fallen,

dass sie immer nach dem
gewünschten Ort geworfen

werden.

E, V. Gothard stellt

nun seinen Heliostaten in

der in Fig. 79 schematisch

dargestellten Weise auf.

Derselbe befindet sich vor

dem Fenster auf einem

isolirten Pfeiler und re-

flectirt nur die nöthige

Menge der Sonnenstrahlen

durch eine Oeffnung auf

den Spalt des Spectro-

graphen. Bei dieser ver-

hältnissmässig rohen Aufstellung, welche aber für diesen Zweck genau genug ist,

darf man auf eine präcise Constanz der Sonnenstrahlenrichtung nicht rechnen; die

starke Insolation verursacht auch gewisse Störungen im Gange des verhältniss-

mässig schwachen Uhrwerks und beeinflusst auch gewiss die Aufstellung selbst.

Bei manchen Arbeiten ist es aber erwünscht, dass die Constanz möglichst genau

beibehalten werde, die kleinsten Abweichungen gleich bemerkt und leicht, aber

sicher wegcorrigirt werden können.

E. V. Gothard benutzt bei seinen spectralphotographischen Arbeiten seit

längerer Zeit eine sehr einfache Vorrichtung mit bestem Erfolg, die hier um so

mehr erwähnt werden mag, da sich die Methode bei jedem anderen Heliostaten

anwenden lässt.

Alle seine Spectralapparate sind am Spaltende mit einer Scheibe versehen,

deren Fläche auf der Drehbank senkrecht zur optischen Axe hergestellt wurde.

Mit dieser Scheibe kann er die Apparate auf das Fernrohr oder auf ein Universal-

stativ aufsetzen. Auf derselben lässt sich aber auch eine Messingfassung be-

festigen, die ein vorne versilbertes, in der Mitte durchbohrtes Planglas enthält.

Es ist leicht die Fassung auf der Drehbank so herzustellen, dass die versilberte

Fläche senkrecht zur optischen Axe steht. Wenn man nun auf die Spiegel-
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fläche durch eine etwas grössere Bohrung, als diejenige des Planglases ist, Sonnen-

strahlen fallen lässt, so wird ein Theil derselben durch die Bohrung des Plan-

glases in das Instrument fallen, ein anderer Theil wird dagegen durch die Spiegel-

fläche zurückgeworfen, und da die durch eine kleinere Oeffnung hindurchgehenden

Sonnenstrahlen immer divergent sind, so erzeugen sie um die erste Oeffnung

einen Lichtkreis, der mit der Bohrung concentrisch ist, vorausgesetzt, dass die

Bohrungen in einer Axe liegen, was sehr leicht zu erreichen ist, da man die

Projection der ersten auf der Spiegelfläche sieht, und die Strahlen senkrecht

auf die Spiegelfläche, also parallel mit der Instrumentenaxe auffallen. Durch

Excentricität des Licht-

kreises können die klein-

sten Abweichungen be-

merkt und gleich mit

der Feinbewegung des

Heliostaten corrigirt wer-

den. Es empfiehlt sich,

die Entfernung beider

Oeffnungen etwas grös-

ser, wenigstens einen Me-

ter zu wählen, und die

Platte, auf der die erste

Bohrung angebracht ist,

mit einem Papier zu über-

kleben und mit markir-

ten concentrischen Krei-

sen zu versehen.

Es muss noch ein

andererHeliostat erwähnt

werden, der nur einen

Spiegel besitzt, mit dem
aber die Sonnenstrahlen

in beliebige Richtung re-

flectirt werden können.

Es giebt eine grosse An-

zahl derartiger Apparate,

die mehr oder weniger

gute Dienste leisten, wie

z. B. der JOHNSTON'sche

HeHostat, der bei ziemlich niedrigem Preise und weniger genauen Ar beiten recht

genau functionirt; bedeutend besser, auch kostspieliger, ist der FuESs'sche Helio-

stat, für ganz exacte Arbeiten kann aber nur der grosse MoNCKHOVEN'sche Helio-

stat empfohlen werden, wie er von T. Cooke in York gebaut wird (Fig. 80). Er

ist fest auf einen Pfeiler P aufgestellt und ruht auf der Grundplatte AA, mit

der ein grosser, gedrehter Ring B durch drei Säulen C, C , C" verbunden ist.

Zwischen diesen beiden Rahmen Hegt das parallactische Gestell £, L, p, K, K', q

und das Uhrwerk H. Die Polaraxe p ragt bis über den grossen Ring empor

und trägt eine kurze Dekhnationsaxe, die eigentlich nur aus einem Bolzen be-

steht, an dem sich der DekHnationskreisbogen D dreht: an letzterem ist dann

noch die lange Stange a drehbar angebracht. Der Spiegel S ist in einer Gabel G
gelagert, deren^Horizontalaxe wieder in dem Stück e ruht. Die Lage der Axe

16 •

Kk. 80.)
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von G kann stets durch das Niveau iV" controlirt werden. Die beiden Schlüssel

SS^ dienen zur Feinbewegung des Spiegels vom Beobachtungsplatz aus.

Was die Theorie dieses Heliostaten (oder wie man diese grösseren Maschinen

auch nennt, Siderostaten) anbelangt, so muss auf die in des Verfassers »Hand-

buch für Spectroskopiker im Cabinet und am Fernrohr« pag. ii8— 122 gegebene

Theorie des FuESs'schen Apparates verwiesen werden, da das Princip beider

ziemlich dasselbe ist.

Um ein Spectrum auf einer photographischen Platte zu fixiren, würde theore-

tisch wohl ein beliebiges Spectroskop genügen, wenn man anstatt des Oculars

eine Cassette anbrächte. In der Praxis ist es aber doch nicht so, da ein Spectro-

graph noch mancher Feinheiten bedarf und nicht einfach aus Spalte, Collimator,

Prisma und Fernrohrobjektiv besteht. Es giebt viele Künstler, die solche Spectro-

graphe anfertigen, welche der Theorie vollkommen entsprechen, mit denen aber

Niemand jemals ein gutes Spectrum im strengen Sinne des Wortes photographiren

wird. Man findet Spectrographe mit einer Menge achromatischer Gläser, es

werden sogar als Projectionslinsen complete photographische Objective ein-

geschaltet; man bedenkt aber dabei nicht, dass diese grosse Zahl von Gläsern,

insbesondere wenn sie mit Canadakitt verkittet sind, eine enorme Menge Strahlen

absorbiren, vor allem zerstört der Canadakitt die brechbareren Strahlen voll-

ständig. E. V. GoTHARD, Eder Und Schumann photographiren jedenfalls schönere

Spectra als irgend jemand, und sie benutzen einfache unachromatische Crown-

glaslinsen als CoUimator und Cameralinse. Verfasser machte sich auch selbst

einen Spectrographen mit unachromatischen Linsen, und erhielt die schönsten

Spectra. Ein sehr grosser Fehler der Spectroskope, die man im Handel be-

kommt, ist der massenhafte Reflex, welcher sich um das Spectrum herum geltend

macht. An der königlichen Meteorologischen Reichsanstalt in Budapest befindet

sich unter anderen ein solches Prachtexemplar der modernen Mechanik, wo das

Spectrum in einem förmlichen farbigen Nebel eingehüllt ist. Das rührt meistens

von der falschen Blendenstellung her und davon, dass das Collimatorrohr in-

wendig garnicht geschwärzt ist. Es ist ganz wesendich besonders hierauf zu

achten, weil die ärgsten Reflexe bei einem Spectralapparat immer in erster Reihe

vom Collimatorrohr herrühren und sodann von der ersten Prismenfläche. Wenn
nun der Reflex des Spaltlichtes schliesslich noch von der ersten Prismenfläche

auf eine Stelle geworfen wird, die zufällig blank oder glänzend schwarz ist, so

ist ein Nebelhalo im Apparat sofort da.

Dass diese recht unangenehme Erscheinung bei einem Spectroskop ausser-

ordentlich störend wirkt, wird wohl manchem nach trauriger Erfahrung bekannt

sein. Die Sache ist aber bei einem Spectrographen noch eine ganz andere, da

man von diesem nebligen Halo sofort einen Schleier auf der Platte bekommt.

Man versehe also das Collimatorrohr mit passenden Blenden, die sorgfältig mit

matter schwarzer Farbe gefärbt sind, oder man überklebe das Innere des Rohres

wie auch die Camera mit schwarzem Sammt, welcher das beste, lichtabsorbirende

Medium ist, das es giebt. Wenn im Collimatorrohre Blenden angebracht werden

so untersuche man sie zuerst. Es ist leicht, dies mit Hilfe graphischer Dar-

stellung zu thun. Da die Spalte doch im Brennpunkte der CoUimetorlinse stehen

soll, so kann man diese Linien, welche den Strahlengang darstellen, auf ein

Papier auftragen, die Blendenöffnungen mit dem Zirkel abmessen und mit der

Zirkelöffnung in den graphischen Strahlenkegel hineingehen; dann findet man
sofort die richtige Stelle der Blenden. Von grosser Wichtigkeit ist die Stellung

der ersten Blende beim Spalt, weil die falsche Stellung derselben am leichtesten
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einen Reflex verursacht. Sie muss so gewählt werden, dass sie so nahe wie

möglich an der Spalte steht, und diese in der Weise abblendet, dass das Spectrum

gerade die nöthige Höhe bekommt. Sehr wünschenswerth ist es, dass der ganze

Spectrograph inwendig vollkommen gut geschwärzt, und wo nur immer möglich

mit schwarzem Sammt ausgeklebt ist, damit die Reflexe auch weiterhin verhütet

werden.

Endlich ist von ganz besonderer Wichtigkeit eine tadellose Spalte. Ich

kann dem Leser versichern, dass unter den selbst kostbaren Apparaten, die die

Künstler den Spectroskopikern für ihre Spectrographe liefern, 80 ^ unbrauchbar

sind ! Es ist eigentlich unmöglich, dass ein Mechaniker dem Käufer eine solche

Spalte liefern kann, wie sie z. B. V. Schumann in seinem Spectrographen be-

sitzt und an welcher er allein 14 Tage geschliffen hat, oder eine solche, wie sie

GoTHARD für seinen Apparat anfertigte. Damit sollen in keiner Weise die Fertig-

keiten der mechanischen Künstler in Zweifel gezogen werden, es soll vielmehr

damit gesagt sein, dass eine solche Spalte das Instrument derartig vertheuern

würde, dass nur derjenige einen so hohen Preis zahlen würde, der bei billigen

Apparaten ein empfindliches Lehrgeld gezahlt hat.

Die Spalte muss mit einer äusserst sorgfältigen Führung versehen sein, in

welcher sie durch eine feine Mikrometerschraube bewegt werden kann und

zwar so, dass man sicher O'Ol mm der Spaltöffnung angeben kann, eventuell

noch weniger (s. des Verf. »Anleitung zur Himmelsphotographie«, pag. 154— 157,

171, 72, und ebenfalls des Verf. »Handbuch für Spectroskopiker« u. s. w., pag. 243

bis 257).

Wenn bei einem Spectrographen achromatische Linsen verwendet werden,

so kann die photographische Platte auf der Cameraachse nahezu senkrecht

stehen, um alle Linien des Spectrums scharf zu erhalten. Wenn aber einfache

Linsen oder Quarzlinsen in Anwendung kommen, dann muss die Cassette ver-

stellbar gemacht werden, da die scharfe Einstellung für den weniger brechbaren

Theil des Spectrums eine ganz andere ist, als für die brechbareren Theile,

oder anders ausgedrückt, wenn die Linien im Roth scharf sind, werden sie im

Blau schon total verwaschen sein, und umgekehrt, da jeder Strahl einen anderen

Brennpunkt hat. Um nun diesen Umstand zu berücksichtigen, wird man einfach

die photographische Platte schief stellen, und zwar so, dass diese schiefe Stellung

eben den verschiedenen Brennweiten entspricht. Das ist aber eine Aufgabe, die

nur experimentell gelöst werden kann, deshalb genügt es nicht, die Cassette

einfach verschiebbar zu machen, sondern man muss auch die Winkelgrösse, um

die man sie verschoben hat, genau angeben können.

Um nun der Platte die richtige Neigung zu geben, verfährt man wie folgt
^

Man schiebt zuerst entweder eine matte Scheibe anstatt der Platte in die Cassette,

und untersucht darauf das sichtbare Spectrum und giebt der Cassette die un-

gefähre Neigung; oder noch besser man untersucht, wenn sich auf der Camera

ein Schlitten mit einem Ocular oder Mikroskop befindet, die Schärfe des sieht

baren Spectrums mit dieser Vorrichtung und stellt die Cassettenlage danach ein

Nach dieser ganz rohen Stellung liest man die Stellung der Cassette an einer

passenden Theilung ab und betrachtet diese als Ausgangspunkt. So macht man

die erste Aufnahme, geht dann um einen Grad (oder einen halben Grad) weiter,

macht die zweite und so fort die xt^ Aufnahme. Bemerkt man indessen, dass

die Bilder in dieser Weise schlechter werden, was sich schon bei der dritten

Aufnahme zeigt, so wird man die Verschiebung in dieser Richtung nicht fort-

setzen, sondern man geht auf die andere Seite des Ausgangspunktes über, macht
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dort die weiteren Versuche, und stellt endlich die Cassette auf jenen Sealentheil,

der die schärfsten Linien das Spectrum entlang gegeben hatte.

Bedeutend schwieriger ist die Einstellung für die ultravioletten Strahlen,

weil hier nur wenige Linien vorhanden sind, die dazu genügende Helligkeit haben.

Am besten ist die Einstellung mit den Anfangslinien der Stickstoftbanden und

den Cadmiumlinien. Die starke Fluoressenz macht aber die Magnesiumlinien-

gruppe X= 280-1; 279-7; 279-4 und 279-0 auch sehr geeignet zur Einstellung

des Spectrographen auf die ultravioletten Parthien des Spectrums.

Von besonderer Wichtigkeit ist, dass ein Spectrograph, wo immer derselbe

bewegliche und verschiebbare Theile besitzt, überall mit Sealentheilungen ver-

sehen ist, sodass man jede minimale Veränderung sofort entdecken und corri-

giren kann, sowie auch im Stande ist, einen grösseren Apparat mit Rücksicht

auf den Temperatureinfluss einzustellen.

Was nun die Wahl der Prism.en betrifft, so wird man jedenfalls in den

meisten Fällen solche von maximaler Dispersion wählen, wo dies nur immer

thunlich ist. Bei der Aufnahme des Sonnenspectrums kann auch unbedenklich

ein Dififractionsgitter mit grösstem Vortheil zur Verwendung kommen, wogegen

dies bei der Aufnahme von Sternspectren wegen der grossen Lichtschwäche des

Gitters nicht thunlich ist. Bei den Spectrographen sind womöglich lange Prismen-

sätze »^ Vision directe^ zu vermeiden, weil diese mit Canadakitt verklebt sind,

der, wie schon erwähnt, die brechbareren Strahlen total vernichtet. Wenn es

aus irgend einem Grunde erwünscht ist, dass der Spectrograph mit einem Prisma

ä Vision directe versehen werde und es bei der Untersuchung nicht gerade darauf

ankommt, mit demselben die ultravioletten Strahlen zu erreichen, so nehme man
ein AMici'sches Prisma aus drei Gliedern aus sehr stark dispergirendem farblosen

Jenenser Glas; so hat es Verfasser bei einem später beschriebenen Spectro-

graphen gethan. Handelt es sich aber um die Aufnahme des Sonnenspectrums,

so nehme man stark dispergirende Rutherfurd- oder BROWNiNC.'sche Prismen,

oder am besten ein RowLAND'sches Diffractionsgitter und zwar vorzugsweise

gleich ein auf concaven Spiegel getheiltes.

Hier mag bemerkt werden, dass ein Gitter von nur einigermaassen langer

Brennweite schon ein Spectrum in der Länge von 30 cm giebt, und bei solcher

Ausdehnung muss das Spectrum an beiden Enden in Folge der Krümmung des

Spiegels immer verwaschen bleiben (selbst wenn er parabolisirt wäre, würde man
doch nicht im Stande sein, das Spectrum von dieser Ausdehnung auf einer

ebenen Fläche erzeugen zu können). Man kann also in dieser Weise von vorn-

herein nur kleinere Parthien des Spectrums photographiren. Um einem solchen

Nachtheil abzuhelfen, kam Herr v. Gothard auf einen sehr sinnreichen Gedanken,

der die Construction des Apparates nicht complicirt, aber seine Leistungsfähigkeit

wesentlich erhöht. Er macht die Cassette ziemlich kräftig aus Metall und

arbeitet diese derart gekrümmt aus, dass die Krümmung eben der Schärfe aller

Theile des Spectrums entspricht. Dann presst er die photographische Platte mit

einer Einlage derart hinein, dass sich das Glas soweit biegen muss, was es auch

merkwürdiger Weise thut. Es muss aber erwähnt werden, dass dies drastische

Verfahren nur blasen- und schlierenfreie, ganz dünne Spiegelglasplatten aushalten.

Herr v. Gothard hat bis zum Schreiben dieser Zeilen schon über ein Dutzend

SciiLEUSSNER-Platten in seine Cassette gepresst, ohne dass eine zersprungen wäre.

Die Biegung beträgt von der Mitte bis zum Rand ca. 4 mm bei einer Platten-

länge von 36 cm. Schliesslich muss zugegeben werden, dass, wenn man so lange

Spectra photographiren will und unter 12 Platten auch 3—4 zerbrechen, man
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doch reichlich belohnt sein wird, indem man ohne Vergrösserungssysteme ein

Spectrum von über 30 cm Länge in seiner ganzen Ausdehnung haarscharf erhält.

Es würde zu weit führen, wollte man hier die Beschreibung verschiedener

Spectrographe wiedergeben; Verfasser möchte lieber denen, welche sich mit

dem Photographiren des Sonnenspectrums befassen wollen, den Rath geben,

sich in direkte Verbindung mit einem Praktiker, wie V. SchuiMANn, E. v. Got-

HARD, B. Hasselberg u. A. zu setzen. Eine kurze Correspondenz mit solchen

Gelehrten würden ihn weiter bringen als das Studium vieler Werke, denn kaum
irgendwo sonst, als in der Spectralphotographie, gilt, dass etwas Praxis manch-

mal mehr nützt als viele Theorie.

b) Das Photographiren des Coronaspectrums. Da das Coronalicht

nicht besonders hell ist, und die Expositionszeit gewöhnHch doch etwas

länger dauern muss, weil die markirtesten Linien im Grün liegen, so wird man

hier immer einen Spectrograph von mittlerer Dispersionskraft anwenden müssen.

In neuester Zeit haben sich mit dieser Aufgabe Deslandres in Paris auf seiner

afrikanischen Expedition und G. Hale in Nord-Amerika beschäfdgt. Letzterer

construirte einen speciellen »Coro nographen«, mit dem er auch nebenbei

das Spectrum der Corona photographirte. In Betreff dieser selten vorkommen-

den Arbeit mögen die Leser auf die bezüglichen Abhandlungen der beiden Ge-

lehrten verwiesen sein.

c) Das Photographiren des Spectrums von Mond, Planeten und
Kometen. Das Photographiren des Spectrums unseres Trabanten kann nur

wenig Interesse bieten, da es, wie bekannt, nichts weiter als ein schwaches

Sonnenspectrum ist. Weit mehr Interesse würde das systematische Photogra-

phiren der Spectra der grossen Planeten bilden. Obgleich das Licht dieser

Körper scheinbar hell ist, so erscheint es im Spectroskop doch ziemlich schwach,

weil die Lichtfülle sich auf eine beträchtliche Oberfläche vertheilt, und nicht

wie bei einem Fixstern nur als leuchtender Punkt auftritt. Verfasser hatte die

Absicht, das Spectrum der grossen Planeten von Zeit zu Zeit zu photographiren,

und liess zu diesem Zweck in seiner Werkstätte einen besonderen Spectrographen

herstellen. Doch wurde er durch Amtsgeschäfte anderweitig so in Anspruch

genommen, dass nur ein erster Versuch, das Spectrum des Jupiter zu photo-

graphiren — dieser freilich mit bestem Erfolg — gemacht werden konnte. Ich

kann daher hier nur das Instrument schildern, welches hinsichtlich einiger wesent-

licher Neuerungen noch wenig bekannt ist. Der Apparat wurde zur Anstellung

solcher Untersuchungen construirt, bei denen es auf die ultravioletten Strahlen

nicht ankommt, und desshalb wurde der Einfachheit wegen ein Prisma ä viscofi

directe gewählt, und als CoUimator und Projectionslinse zwei achromatische

Linsen, letztere, damit die Cassette nur eine ganz geringe Neigung zu bekommen

brauchte. Er ist besonders zur Aufnahme von Planetenspectren angefertigt und

besonderes Gewicht darauf gelegt, dass man jeden Augenblick sehen kann, ob

sich der Planet auf der Spalte befindet und ob centrisch oder excentrisch. Zu

diesem Zweck ist ein besonderes kleines Fernrohr F' (Fig. 81) angebracht worden.

Der ganze Apparat, der im Durchschnitt in Fig. 81 dargestellt ist, ißt eigentlich

auf der Scheibe EE aufgebaut, welche mittelst eines grossen VoGEL'schen

Adapteurs (wie wir einen solchen später werden kennen lernen) mit dem Fern-

rohr verbunden ist. Auf EE ist links eine gewöhnliche Spaltvorrichtung ^ bei

F aufgesetzt und zwar so, dass man demselben eine drehende Bewegung um die

optische Axe ertheilen kann, um die Spalte der brechenden Kante des Prismas

parallel zu stellen. Der Spaltbacken lässt sich mit einer Mikrometerschraube
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einstellen, an deren Trommel s' und dem Index i die Spaltweite abgelesen
werden kann.

Rechts auf ££ ist ein dickes Rohr C aufgesetzt, welches den Apparat trägt.

Am rechten Ende ist nun dieses Rohr mit einer Aluminiumplatte Z>D ver-

schlossen, welche die mit Zahn-

stange und Trieb // verstellbare

Collimatorlinse Z aufzunehmen

bestimmt ist. Das Auszugsrohr r'

der Linse hat eine Theilung, die

man durch ein, für gewöhnlich

geschlossenes Fensterchen/' ab-

lesen kann. Auswendig trägt die

Scheibe Z>Z> das Prismenrohr A A,

welches durch drei Schrauben bb

mit ihr verbunden ist. Das Prisma

ist von Dr. M, Pauly in Mühl-

berg a. d. Elbe aus Jenenser

Specialglas geschHffen worden

und ist für violette Strahlen be-

sonders durchsichtig. Auf das

Rohr AA ist abermals mit drei

Schrauben c c das Projections-

linsenrohr ^aufgesetzt, in welchem

sich durch den Trieb R das Rohr

r r mit der Linse Z' verschieben

lässt. Die Verschiebung ist eben-

falls auf einer Theilung ablesbar.

Endlich ist auf der Röhre B mit

drei Schrauben g g die Camera

K befestigt, welche ebenso wie

die Platte EE aus Aluminium

hergestellt ist. Bei hh trägt die

Camera einen hölzernen Ansatz

mit einer Cassette >System Got-

HARDc, die auch zum grössten

Theil aus Aluminium besteht.

Nicht uninteressant ist die

Controlvorrichtung des Apparates,

welche bei E sichtbar ist. Sie ist

eigentlich ein kleines Fernröhr-

chen, dessen Objectiv bei 7 und

dessen Ocular bei 4 liegt. Vor

dem Objectiv sitzt ein Prisma,

und die Röhre 3 lässt sich in 2,

welche durch die Flantsche 1 mit

C verbunden ist, leicht und prä-

cise verschieben. Wenn nun das Fernrohr die Stellung hat, wie die Figur sie

zeigt, dann werden die Stralilen vom Prisma bei 7 aufgefangen und nach 4 re-

flektirt. Man sieht also die Spalte und den Stern, gleichzeitig ob sich letzterer

auf der Spalte befindet. Wenn man exponiren will, hat man nur das Rohr 3
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mit Hilfe des Knopfes 5 und der Hebel 6, 9, 10 zurückzuziehen, damit man dem

Strahlenkegel einen freien Lauf auf die Collimatorlinse L und weiter in dem

Apparat gestattet.

Der Apparat giebt mit dieser optischen Einrichtung etwa 30 mm lang9

Spectra von der präcisesten Schärfe.

Wir haben jetzt noch drei Spectrographe zu erwähnen, die ausschliesslich

für solche Aufnahmen gemacht sind, bei denen es nicht nur auf das Fixiren

des sichtbaren Spectrums ankommt, sondern wo man auch die weit im Violett,

sogar die im Ultraviolett liegenden Theile des Spectrums auf der photographi-

(A. 82.)

sehen Platte zum Vorschein bringen will. Bei diesen Apparaten ist die An-

wendung von Glas völlig ausgeschlossen, und man muss den optischen Theil

aus solchen Medien herstellen, welche die brechbareren Strahlen des Spectrums

nicht völlig absorbiren Solche Medien sind Kalkspath, Quarz und Flussspath.

Da nun letzterer in grösseren Blöcken in schlierenfreien Stücken sozusagen gar

nicht vorkommt, so ist man genöthigt, sich auf die ersten beiden zu beschränken.

An erster Stelle nennen wir als besonders praktischen Siderospectrographen

den GoTHARü'schen, welcher eigentlich, wie Gothard selbst sagt, nach des Ver-

fassers Ideen entstand.

In den Fig. 82 und 83 ist der Apparat in Durchschnitt und Ansicht dar-

gestellt, in beiden Abbildungen sind die gleichen Theile auch mit denselben

Buchstaben bezeichnet, dieselben also ohne weiteres vergleichbar.
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Die Spalte ist auf einem Messingschieber B montirt; die eine Spaltbacke

B ist auf A festgeschraubt, die andere C aber durch die Schraube D verstell-

bar. Beide sind aus Messing gearbeitet und blank versilbert; vor der Spalte ist

ein zweimal rechtwinklig gebogenes Deckblättchen E angebracht, welches die

eine Spalthälfte immer zudeckt, so dass die Aufnahme zweier verschiedener

Spectra ermöglicht

wird. Die Neben-

figur IUI zeigt die

Anordnung in der

Vorderansicht ganz

deutlich. In einem

Ansatz der Scheibe

A ist das Messing-

rohr F festge-

schraubt , und in

diesem befindet

sich ein zweites

Rohr G, welches

die planconvexe

Collimatorlinse aus

Quarz nebst dem
Diaphragma trägt,

welch letzteres den

Zweck hat, die bei

einem Spectroskop

so leicht auftreten •

den störenden Re-

flexe abzuhalten.

Das Rohr G ist

verstellbar, um die

Spalte in den

Brennpunkt des

Collimators brin-

gen zu können.

Nach erfolgter Ein-

stellung wird das

Rohr mittelst der

Schrauben hb festgeklemmt. Das CoUimatorrohr ist auf das Prismengehäuse mit

einer Plantsche befestigt, so dass man die Spalte mit der brechenden Kante des

Prismas parallel stellen kann.

Das Prismengehäuse / besteht aus einem starkwandigen Messingrohr, welches

einerseits mit einem angelötheten Boden, andererseits mit einem abnehmbaren

Deckel geschlossen ist. In Boden und Deckel ist eine kreisförmige Nute ein-

gedreht, welche zur Führung der an den Rohrstücken M und S sitzenden

cylindrischen Segmente dient. Da die Segmente aus pas.^enden Rohren aus-

geschnitten sind, so erhält man in dieser Weise eine sehr solide und einfache

Führung um die Axe des Prismengehäuses, was die Einstellung der Camera

für das Minimum der Ablenkung des Prismas sehr erleichtert. Jedes Segment

hat vier Schrauben, mit denen es sich auf das Mutterrohr des Prismengehäuses

festklemmen lässt.
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Das Prisma ist aus isländischem Doppelspath und auf einem Tischchen K
befestigt, mit demselben um die Axe des Gehäuses drehbar, um das Prisma auf

das Minimum der Ablenkung einstellen zu können. Nach erfolgter Justirung

kann man es dann mit der Schraube festklemmen.

Der photographische Theil besteht aus einer der Collimatorlinse ^anz

ähnlichen planconvexen Quarzlinse N. Beide haben 26 mm Oefifnung und 105 mm
Brennweite. Die Linse ist im Rohr M unverrückbar befestigt, und an ihm
befindet sich die aus schwachem Holz gefertigte Camera. Auf das Rohr wird

das Rohr O aufgeschoben und nach erfolgter Justirung mit den Schrauben d
fixirt, auf dieses wird dann erst das die Camera tragende Rohr P geschoben.

Die Camera selbst besteht aus zwei Theilen, und zwar aus dem mit dem
Rohr P verbundenen Theile Q, und aus dem um ein Charnier drehbaren

Rahmen R, welcher zur Aufnahme der Einstellscheibe oder Cassette mit einer

Nute versehen ist. Beide Theile sind mit Lederbalg untereinander verbunden,

um Nebenlicht abzuhalten.

Der Rahmen muss wegen der nicht achromatischen Linsen gegen die

optische Axe ziemlich stark geneigt sein, damit die Linien von verschiedener

Brechbarkeit auf der photographischen Platte alle gleich scharf erscheinen. In

der günstigsten Lage, die sich nur experimentell f^.nden lässt, wird derselbe

durch ein passendes Bogenstück festgeklemmt. Das vorläufige Justiren wird man
am besten durch die Pointirung des Spectrums mit einem Mikroskop besorgen,

wobei man immer das Sonnenspectrum zu Hilfe nehmen muss. Man sollte

diese Operation aber nie auf einer Mattscheibe, sondern immer auf einer Spiegel-

platte vornehmen, auf der man äusserst feine Striche mit einem Schreibdiamanten

einritzt. Die beiden beigegebenen Cassetten nehmen Platten von 65 mm Läno-e

und 20 cm Breite auf.

Zur schnelleren Orientirung der Linien wünschte v. Gothard eine Scala

mit dem Spectrum mitzuphotographiren, und zu diesem Zweck brachte er an

dem Prismenkasten ein drittes Rohr U, V an. Bei V befindet sich eine photo-

graphirte Scala, welche mit einer Glühlichtlampe W beleuchtet wird.

Die Belichtungszeit bei sternspectrographischen Aufnahmen ist sehr ver-

schieden. Bei den hellsten Sternen des ersten Typus, wie z. B. Sirius und Weo-a,

sind schon einige Secunden genügend, wenn man ein Fernrohr von wenio-stens

25 cm Oefifnung anwendet. Dabei wird man allerdings nur einen schmalen
Lichtstreifen bekommen, welcher bedeutend unterexponirt sein wird. Will man
bei diesen Sternen ein vollkommen ausexponirtes Spectrum erhalten, so muss
man die Platte doch zwei Minuten belichten. Das Spectrum der gelben Sterne

erster Grösse gebraucht aber immer je nach der Intensi-

tät der gelben Färbung 10—^15 Minuten; rothe Sterne

des Typus III0: brauchen eine noch bedeutendlängere Zeit.

Um ein breiteres Spectrum zu bekommen, in dem die

Linien deutlich hervortreten, verstellt man am besten

den Regulator des Triebwerkes, wobei aber zu beachten

ist, dass die Spalte parallel der täglichen Bewegung

stehen muss (eine Regel, die übrigens stets befolgt werden

muss). (ÄTÜ.)

Fig. 84 zeigt ein Spectrum in natürlicher Grösse, wie es v. Gothard mit

dem eben beschriebenen Apparat von a Lyrae und a Aquilae erhielt. Die
Belichtungszeit betrug hierbei am 10^ zölligen BROwNiNc'schen Spiegelteleskop

10 Minuten.



ä52 Astrophotographie.

Einen etwas vollständiger construirten und vom Verfasser gearbeiteten

Spectrographen stellt die Fig. 85 dar. Beim optischen Theil dieses Apparates

ist ebenfalls das Glas vermieden worden. Ich habe anstatt des Kalkspatprismas

ein CoRNu'sches Doppel-

prisma RL verwendet, wel-

ches mit Glycerin zusammen

-

gekittet ist. Die beiden Theile

des Prismas mit je30°brechen-

dem Winkel sind aus rechts

und links drehendem Krystall

angefertigt. Die Dispersion

des Quarzes ist allerdings

etwas geringer als jene des

Kalkspaths, jedoch ist die

Definition eine viel exactere.

Das Instrument ist ebenso

wie das vorige auf einer kräf-

tigen Metallscheibe EE auf

gebaut, die abermals auf

einem später zu beschreiben-

den VoGEL'schen Adapteur

angebracht wird. Auf die

untere Seite von EE ist mit

3 Schrauben cc der Conus
CC aufgesetzt, welcher die

Spaltvorrichtung S aufzu-

nehmen hat. Der bewegliche

Spaltbacken wird mit einer

Mikrometerschraube s bewegt

und die Spaltöffnung auf der

Trommel / durch den Diago-

nalspiegel S' ausserhalb des

Instrumentes ablesbar ge-

macht.

Besonders wichtig ist es, dass man bei einem Spectroskop oder einem

Spectrographen die Spalte leicht mit der brechenden Kante des Prismas parallel

stellen kann. Wenn diese Anordnung auf einem schon vorhandenen Apparat

nicht getroffen wurde, so sollte man die kleine Umänderung nicht

scheuen. Bei meinem Spectrographen lässt sich der ganze Conus

CC in einer genauen Führung um die Schrauben cc etwas ver-

stellen, und mit dieser einfachen und soHden Vorrichtung kann

die Coriection leicht vorgenommen werden. Wo jedoch eine

solche fehlt, da würde Verfasser zu der in Fig. 86 abgebildeten

greifen. Hier ist C die optische Axe des Collimatorrohres, in

welches das Rohr dd eingeschoben ist, auf dieses ist der aufgeschnittene Ring ee

aufgezogen, welcher nach erfolgter roher Justirung auf dd mit der Schraube S^

und der Nase festgeklemmt wird. Im Verschlusstück des Collimatorrohres C
sitzt eine Anschlagschraube g, gegen welche die beiden Schrauben ss pressen,

mit Hilfe deren die feinste Justirung bewerkstelligt werden kann.

Auf die obere Fläche von EE wird nun die Scheibe DD aufgesetzt, welche

(A. 85.)

(A. 86.)
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\n EE eine solide Führung bat. Die beiden Scheiben werden mit 3 Kopf-

schrauben zusammengehalten. In DD ist das Collimatorrohr AA eingelöthet,

in welchem sich das innere Rohr BB sehr genau durch den Trieb Eht und

die Zahnstange rr bewegen lässt. AA trägt eine MilHmetertheilung a, BB einen

Nonius b, der in einem Schlitz gleitet. / ist die ColUmatorlinse aus Quarz. Das

Prismengehäuse F, die Befestigung des Prismas, die Verbindung des Collimator-

rohrs und der Camera ist genau so, wie bei dem vorher beschriebenen Instrument.

Dagegen weicht die Camera selbst und ihre ganze Anordnung von der Gothard-

schen sehr ab, sodass ihr doch einige Zeilen gewidmet sein mögen.

Die Camera im Ganzen besteht im Wesentlichen aus drei Haupttheilen:

1) der Camera im strengen Sinne, 2) dem Verbindungsstück derselben mit dem

Prismengehäuse und 3) der Fassung der Cameralinse. Wir werden aber die

Beschreibung mit 2 anfangen. < Dieses Verbindungsstück besteht aus einem

dicken Messingrohr Ä Ä, welches bei aa auf dem massiven Messingstück G'
G'

qefestigt ist. G' G' ist genau auf das Prismengehäuse aufgedreht, und entspricht

(A. 87.) (A. 88.)

dem Führungssegmente beim GoTHARD'schen Spectrographen. Auf dem äusseren

Ende des Rohres A'Ä ist die viereckige Platte FF (auch Fig. 87 und 88)

befestigt, auf der sich eine weitere Platte ß (Fig. 87) durch den Trieb f t' und

die beiden Zahnstangen r' r' verschieben lässt. Auf dieser (Z, Fig. 85 oder

ß, Fig. 86) ist die eigentliche Camera aufgebaut, deren Construction vollkommen

von V. GoTHARD herrührt und von ihm für mich gemacht wurde. Auf der oben

erwähnten Platte sind zwei A-förmige Ständer angebracht, zwischen denen sich

dann die eigentHche Camera DD um den Zapfen X drehen lässt. Es ist nun

noch zwischen den beiden Halbkreisen ein Rahmen aus Holz befestigt, der mit

seiner Nute bei CC (Fig. 87) sichtbar ist; hierhinein passt die Cassette.

Wie schon erwähnt wurde, muss die Platte eine gewisse Neigung erhalten,

damit alle Spectrallinien scharf erscheinen. Um die Neigung experimentell

finden zu können, ist die Theilung auf DD vorhanden. Die Camera ist

also eigentlich ein halber Cylinder, dessen Fläche mit Blech bedeckt ist, und

der nur dort einen Ausschnitt hat, wo die Strahlen gerade vom Prisma eindringen

können. Der Halbcylinder bewegt sich in einer Sammtführung, damit kein

fremdes Licht in die Camera fallen kann. Nach erfolgter Justirung der Neigung

wird der Halbcylinder mit der Klemmschraube k' festgeklemmt.

Es war früher von der Verschiebung der Camera auf der Platte ß die Rede.

Diese hat nun den Zweck es zu ermöglichen, dass 6 Spectra auf einer und der-

selben Platte neben einander photographirt werden können. Sie erfolgt mit dem

erwähnten Trieb, an dessen beiden Enden die Knöpfe KK befestigt sind. Der

eine derselben trägt bei k' eine kleine Scheibe, an deren Peripherie sich ein
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Einschnitt befindet, in den eine Feder einschnappt. Eine Umdrehung dieses

Knopfes, welche durch das Einschnappen der Feder hörbar gemacht wird,

genügt, um die Camera soviel weiter zu führen, dass die beiden Spectra nicht

aufeinanderfallen. Eine kleine, etwa bei Z, Fig. 85 befindliche, aber in der

Abbildung nicht sichtbare Klappe im Innern dient zur Belichtung.

Der dritte Theil der Camera ist eigentlich die Fassung der Cameralinse /'.

Ein Rohr CC (Fig. 85) ist ebenfalls in den Messingblock GG eingelöthet, in

das sich das Rohr B B' leicht einschiebt. In dieses ist die Cameralinse /'

gefasst. Das Rohr lässt sich mit dem Trieb kkt und der Zahnstange r'
r'

bewegen, und hat ebenso wie das CoUimatorrohr eine Theilung mit Nonius, die

sich auf 0-1 mm bei a ablesen lässt. Die Bewegung des Triebes / wird durch

eine Oeffnung ausgeführt, die aber ebenso wie das Fensterchen, an dem man
mit der Lupe die Theilung ablesen kann, nach erfolgter Justirung geschlossen

wird. Uebrigens könnte auch, wenn sie often blieben, kein fremdes Licht auf

die Platte fallen, da das Rohr BB und die Platte FF mit schwarzem Sammt
verklebt sind.

Ein Controlocular Hess sich leider nicht anbringen.

Wie bereits früher erwähnt wurde, ist es durchaus nothwendig, dass die

Spalte genau in der Brennebene des Objectivs oder Spiegels sei. Die Einstellung

geschieht wohl am einfachsten mit einem Mikroskop, da das Auge sich einer

Loupe zu stark accommodirt. Ich habe eine von andern etwas abweichende

Methode gewählt, die sich sehr gut bewährte, nur müssen die Theile des

Apparates genau gearbeitet sein, besonders an der Stelle, wo das CoUimatorrohr

abgenommen und wieder aufgesetzt wird.

Nachdem die Scheibe EE, Fig. 85, auf den VoGEL'schen Adapteur aufgesetzt

worden, schraubt man die drei Schrauben i heraus und nimmt den ganzen

Spectrographen von EE ab und setzt statt seiner die

Scheibe DD, Fig. 89, auf, welche so genau gearbeitet ist,

dass sie sicher und solide in dieselbe Führungsnute passt,

wie der Apparat. In dieser Scheibe sitzt das Mikroskoprohr

M eingelöthet, in dem sich ein zweites Rohr mit dem
Objectiv o und Ocular O, mit dem Feinbewegungsmecha-

nismus ksabS scharf auf die Spalte S (Fig. 85) einstellen

lässt. (Das Mikroskop sollte nie mehr als höchstens 10 mal

vergrössern.) Ist diese Einstellung geschehen, dann wird

der zu photographirende Stern auf die ziemlich weit ge-

öffnete Spalte gebracht und der Oculartrieb so lange bewegt, bis der Stern im
Mikroskop durchaus scharf erscheint; dann kann man sicher sein, dass die

Spalte genau in der Breiinebene des Objectivs oder Spiegels liegt.

Diese mikroskopische Einstellung hat noch den weiteren Vortheil, dass man
bei scharf eingestelltem Sternbild die Spalte schliessen und dann sofort den Sucher
oder Pointer auf dieselbe centriren kann.

Nach der Einstellung wird das Mikroskop abgenommen und der Apparat

aufgesetzt, der sofort zur Aufnahme bereit ist.

v. GoTHARD macht die Einstellungen in ähnlicher Weise, hierbei werden
wir uns gleich mit dem schon mehrfach genannten VoGEL'schen Adapteur bekannt

machen.

Es ist nicht allein lästig, sondern entschieden gefährlich, bei schweren

Apparaten mit dem gebräuchlichen Gewinde am Ocularauszug zu operiren. Bei

Fernröhren, die für astrophysikalische oder photographische Zwecke angefertigt
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sind, findet man nun immer grosse Ocularauszugsrohre mit oft 10— 12 cm grossem

Durchmesser oder noch mehr. Eine Schraube von dieser Dimension in eine

Oeffnung einzuschrauben, ist stets sehr misslich, zumal wenn der Apparat einseitig

mit 10—12 kg Gewicht belastet herabhängt. Daher hat Prof. Vogel die Vor-

richtung, die in Fig. 90 abgebildet ist und Adapteur genannt wird an-

gegeben, h ist ein Ring, der auf seiner rückwärtigen Seite ein Gewinde trägt,

welches in den Ocularauszug des Fernrohrs eingeschraubt werden

kann. In diesen Ring ist ein zweiter drehbar eingepasst, einem

Positionskreis ähnlich, den ein dritter, in der Figur nicht sieht

barer Ring, vor dem Herausfallen schützt. Mit diesem dreh-

baren Ring ist das Gerippe, welches den weiteren Ring g trägt,

mitgegossen, und alle diese bilden ein solides Ganzes. Ich Hess

auf meine Adapteure noch eine/Fheilung in ganzen Graden

auftragen, wodurch die Einstellung der Spalte parallel zur

täglichen Bewegung bedeutend erleichtert wird. Ist nun ein

Spectrograph schon von vornherein für einen Adapteur con-

struirt, so trägt er an seinem Spaltende kein Gewinde, sondeern

ine Scheibe, wie alle beschriebenen Apparate. Diese Scheibe 7a"9oT

passt nun mit ihrer Nute genau auf den Ring g, wird auf

denselben einfach aufgesetzt und mit 2, oder bei grossen Apparaten, mit

4 Schrauben mit ihm verschraubt. Das ist eine viel sicherere Operation, als

wenn man einen schweren Apparat in das Gewinde des Ocularauszuges ein-

schrauben muss.

Zur Einstellung der Apparate benutzte v. Gothard ein Ocular, welches in

der Figur rechts bei k sichtbar ist. Dasselbe dient dazu, den Spectrographen

rasch so umzustellen, dass die Spalte parallel zur täglichen Bewegung zu liegen

kommt. Die Aufgabe wird wie folgt gelöst. Auf die Flantsche g wird die

Scheibe / befestigt, die ein RAMSDEN'sches Ocular von etwas längerer Brennweite

mit einem aus dünnem Silberdraht hergestellten Fadenkreuz trägt. Die Flantsche g, i

und jene am Spectrographen sind mit möglichst sorgfältigen Führungsringen, die

in Vertiefungen des Adapteurs {g) passen, versehen, und tragen am Rande je

eine durch einen Sägeschnitt hergestellte Einstellungsmarke. (Verfasser hat die

Theilung vorgezogen, um diese doch etwas rohe Marke zu umgehen). Eine

gleiche Marke ist auch auf dem Ring g eingeschnitten. Durch die Anordnung

wird die Möglichkeit geboten, die Flantsche des Spectrographen oder die Scheibe i

schnell und sicher nach einander in genau cie gleiche relative Lage zu g zu

bringen. Das Ocular ist sammt dem aus zwei parallelen Fäden bestehenden

Fadenkreuz auf der Scheibe i um die optische Axe drehbar, sodass die Fäden

mit geringer Mühe in derselben Richtung zum Einschnitt auf / gebracht werden

können, in der die Spalte gegen die Marke an der Spectrographenfiantsche ein-

geschnitten ist. Nach dieser Justirung wird das Ocular mit der Klemmscheibe /

festgestellt. Um nun den Spectrographen genau einstellen zu können, wird

zuerst das Ocular auf dem Adapteur befestigt und die Flantsche g so lange

gedreht, bis der Stern bei der Rectascensionsbewegung des Fernrohres zwischen

den beiden Fäden bleibt. (Es ist übrigens viel vortheilhafter, nicht das Fernrohr

zu bewegen, sondern den Stern zwischen den Fäden entlang laufen zu lassen.)

Hierauf wird das Ocular entfernt und der Spectrograph aufgesetzt und so lange

in der Flantsche g gedreht, bis die beiden Sägeschnitte zusammenfallen, was

man mit dem Fingernagel fühlen kann. In dieser Lage wird dann der Spectro-

graph auf dem Adapteur befestigt und man kann sicher sein, dass der Stern,
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wenn er mit dem Deklinationsschlüssel auf die Spalte gebracht wurde, dieselbe

auch in Rectascension nicht mehr verlässt, falls das Aequatorial richtig justirt

ist, was natürlich auch hier eine Hauptbedinguug ist. Diese Operation wird

dadurch erleichtert, dass man die Spalte durch die vier Oeffnungen des Adapteurs

immer zu sehen bekommt. Hiernach wird nun der ganze Ocularauszug auf die

ein für allemal ermittelte und an der MilHmetertheilung ablesbare Stelle gebracht,

bei der das Bild des Sternes scharf in der Spaltebene erscheint.

HuGGiNS hat bei seinen hierher gehörigen Untersuchungen eine ganz andere

Methode eingeschlagen. Er benutzte ebenfalls ein Quarzprisma, setzte aber den

Spectrographen an Stelle des Fangspiegels in seinem 18 zölligen CASSEGRAiN'schen

Reflector, sodass das Sternbild, welches vom grossen Spiegel entworfen wurde,

scharf auf der Spalte erschien. Dann beobachtete er das Sternbildchen, welche

auf der blank versilberten Spalte sichtbar war, durch die Oeffnung des Casse-

GRAiN- Spiegels mit einem als Pointer dienenden GALiLEi'schen Fernrohr. Der

Spectrograph, den Gothard bei seinen Spectralaufnahmen von Sternen benutzt,

ist bedeutend compendiöser und handlicher als der HuGGiNs'sche, und dabei

noch, was von Wichtigkeit ist, mit allen nur nöthigen Correctionsvorrichtangen

versehen, die jenem fehlen.

Bisher haben wir nur Spectrographen mit geringer Dispersion erwähnt. Es

ist klar, dass man wegen der Lichtschwäche der Sternspectren die Dispersion

der Spectrographe nicht zu weit treiben darf, man würde sonst tagelang exponiren

müssen. Indessen kommen doch Fälle vor, wo man auch eine grössere Dispersion

verwenden kann, wo sich eine solche sogar als unumgänglich nöthig erweist.

Es sind nun für verschiedene transoceanische Sternwarten von dortigen Künstlern

recht schöne und sinnreiche Apparate dieser Art construirt worden, indessen

können wir uns damit begnügen, den Spectrographen der Potsdamer Sternwarte

zu besprechen, da dieser doch unter allen bekannten von grosser Dispersion den

ersten Platz behauptet.

In Fig. 91 ist er abgebildet, wie er am Ocularauszug des Potsdamer zwölf-

zölligen Refractors befestigt ist. Der ganze Ocularkopf des Refractors ist ab-

genommen und an seiner Stelle befindet sich ein starkes Gestell aus drei eisernen

Stangen, an dessen einem Ende der Spectrograph durch Schrauben feststellbar

angebracht ist. Das CoUimatorrohr sitzt der Stabilität wegen in einem conischen

Gestelfaus "[ förmigen stählernen Trägern, es ist in demselben durch einen Trieb

bewegHch angebracht um die jeweilige Stellung an einer Scala abzulesen. Auf
dem CoUimatorrohr ist das Prismengehäuse aufgebaut, welches der Festigkeit

wegen sehr kräftig gemacht ist. In ihm befinden sich zwei stark dispergirende

RuTHERFURT-Prismen; andererseits ist an demselben die conische Camera
befestigt, welche noch durch zwei Träger mit dem Collimatorgestell versteift ist,

dadurch wird jede merkbare Durchbiegung verhütet.

Im Strahlenkegel des Objectivs ist nun eine mit Wasserstoff gefüllte

GEissLER'sche Röhre eingeschaltet, wodurch das Sternspectrum von der H^-Linie,

welche als Anhaltspunkt bei der Ausmessung des Spectrums dient, durchzogen

erscheint. Die Controle, ob sich der Stern am Spalt befindet oder nicht, erfolgt

durch ein kleines Fernrohr auf der rechten Seite des Prismengehäuses. Es ist

so angebracht, dass ein Theil des Lichtes, welches auf die erste Fläche des ersten

Prismas fällt und von dieser reflectirt wird, in das Objectiv gelangt, wodurch

man im Gesichtsfeld die durch den Stern erleuchtete Spalte sieht. Die letztere

wird nämlich^von der GEissLER'schen Röhre erleuchtet und der Stern erscheint

in dieser erhellten Spalte als Punkt. Es ist dann sehr leicht, das Fernrohr mit



Astrophotographie. 257

der Feinbewegung in Rectascension so zu erhalten, dass der Stern immer auf

der Spalte bleibt.

(A. 9t.)

Eine andere Controle ist noch am Cameraende vorhanden, und diese besteht

aus einem mit einem totalreflektirenden Prisma verbundenen Ocular. Dieses

kleine System ist ausserhalb der empfindUchen Platte, etwa dort, wo sich die

Valbntiner, Astronomie. I.i 17
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3-Gruppe des Sonnenspectrums befindet. Mittelst dieses Oculars kann der grüne

Theil des Spectrums direkt beobachtet werden. Aber wegen der Schmalheit

des Spectrums und seiner Lichtschwäche können in demselben Einzelheiten nicht

beobachtet werden, und die Einrichtung bezweckt nur eine Controle für die

Einstellung auf die Spalte. Wenn im direkt gesehenen Spectrum das Maximum
der Helligkeit durch sanfte Bewegung des Deklinationsschlüssels hergestellt ist,

befindet sich das Bild des Sternes in seiner besten Stellung auf der Spalte. Man
kann sich dann im kleinen Fernrohr links den Anblick merken, den das Bild

des Sternes in dieser Stellung auf dem Spalt gewährt, und lernt ihn hierdurch am
besten für späterhin kennen.

d) Durchmusterungsaufnahmen mit dem Objectivprisma. Die ein-

fachste Methode, photographische Aufnahmen derSpectra von Himmelskörpern, resp.

Fixsternen zu erhalten, ist jedenfalls die mit dem Objectivprisma. Die Anwendung
desselben für die spectroskopische Beobachtung der Gestirne stammt von Fraun-

hofer, der für diesen Zweck zwei Prismen anfertigte, eins mit 3 Zoll, das andere

mit 4^ Zoll Oefifnung und 37° 40' brechendem Winkel. Später hat Pater Secchi

diese Methode wieder einführen wollen, verfiel aber in denselben Fehler wie sein

grosser Vorgänger, indem er zu grosse Brechungswinkel (12°) anwandte. Ausser-

dem Hess er ein solches Prisma von 6 Zoll Durchmesser schleifen und setzte

es auf seinen neunzöUigen Refractor. Dies Instrument hatte nun etwa 15 Fuss

Brennweite, also ein Verhältniss 1 : 20, war also nicht sehr lichtstark; blendete

er dasselbe nun gar mit dem Prisma auf 6 Zoll ab, so hatte er das Verhältniss

1 : 30 bekommen. Natürlich musste er so dem Ocularspectroskop gegenüber

sehr im Nachtheil bleiben. Als ich ein PAULv'sches sechszöUiges Prisma mit nur

5° brechendem Winkel auf meinen Sechszöller aufsetzte, erhielt ich wunderbar

schöne Resultate, verband ich aber ersteres mit dem Zehnzöller, so war es

dem Ocularspectroskop gegenüber beträchtlich im Nachteil; hinwiederum blieb

das Ocularspectroskop stark zurück, als ich ein zehnzöUiges Prisma von Pauly

mit dem Zehnzöller verband.

Ob man nun das Objektivprisma zur spectroskopischen oder zur photo-

graphischen Beobachtung der Sternspectra anwendet, immer muss man es so

einstellen, dass die brechende Kante entweder mit der täglichen Bewegung
parallel oder senkrecht zu derselben steht. Man wird wohl in der Regel die

erste Stellung wählen, da man dann mit der Kuppelspalte besser auskommt.

Wenn nun der Brechungswinkel auch noch so klein ist, so wird die Ab-
lenkung doch immer einige Grade betragen. Entweder kann man daher die

Einstellung am Kreis so vornehmen, dass man den Ablenkungswinkel zur Dekli-

nation addirt oder von ihr subtrahirt, oder man bringt am Fernrohr, wie es

Verfasser that, noch einen zweiten Sucher an. Grosse Unkosten sind damit nicht

verbunden, und will man mit dem Prisma auch photographiren, so ist eigentlich

ein solcher zweiter Sucher fast unentbehrlich.

Längere Zeit versuchte S. Merz ein Objektivprisma a vision directe herzu-

stellen, lieferte auch ein solches von 3 Zoll Oefifnung für Herrn Camphausen in

Rüngsdorf bei Bonn. Natürlich muss ein solches Prisma sehr viel Licht absor-

biren, ausserdem war dieses kleine Stück fabelhaft schwer und für einen drei-

zölligen Refractor sicher unbrauchbar. Setzte man es aber auf den SiebenzöUer,

so erreichte man ebenso wenig, da man letzteren damit wieder auf 3 Zoll ab-

blendete, sodass man also in doppelter Weise an Licht verlor, erstens durch die

Ablenkung, dann durch die Absorption in der Glasmasse.
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In neuester Zeit wird nun das Objektivprisma zur systematischen Durch-
musterung des Himmels von Edw. Pickering in Cambridge (Mass.) angewandt.
Diese Methode hat der anderen gegenüber, wo man mit einem Spaltapparat

photographirt, den Vorzug, dass, während man mit letzterem nur ein einziges

Sternspectrum photographiren kann, man mit dem Objektivprisma auf einmal
soviel Sternspectra aufnehmen kann, als Sterne im Gesichtsfeld sind.

Die ersten Versuche machte Pickering mit einem Prisma von 30°, sah

jedoch bald ein, dass die Dispersion eine viel zu grosse war; er Hess dann
später Prismen aus gewöhnlichem weissen Spiegelglas mit einem Brechungswinkel

von 5° bis 15° anfertigen und setzte diese vor das photographische Objectiv von
20 cm Oeffnung. Natürlich hatten die Prismen den gleichen Durchmesser wie

das Objectiv, damit sie von letzterem nichts abblenden. Sodann bediente sich

Pickering eines achtzölligen, später eines elfzölligen Objectivprismas mit 15°

Brechungswinkel, welches zu einem elfzölligen Refractor gehörte. Zur Erzielung

einer stärkeren Dispersion wendete er dann mehrere solcher Prismen an, ein

gewiss nicht zu empfehlendes Verfahren, da erstens die Prismenflächen ausser-

ordentlich gut gearbeitet sein müssen, sodann ist der Lichtverlust ein recht be-

trächtlicher, endlich wird eine solche Glasmasse schon recht schwer, wenngleich

in Bezug auf letzteren Punkt die PiCKERiNG'sche Angabe, wonach 4 solcher

Prismen über 50 kgr gewogen haben sollen, in hohem Grade verwundern muss.

Gegenwärtig besitzt übrigens — beiläufig bemerkt — Pickering schon ein

vierundzwanzigzölliges photographisches Objectiv mit einem vierundzwanzigzöUigen

Objectivprisma.

Die Breite des Spectrums bei diesen Aufnahmen ist nun aber eine ganz

minimale, und um auf einem Spectrum etwas zu erkennen, muss es wenigstens

1 mm breit sein. Um dies zu erreichen, wandte Pickering Cylinderlinsen an,

ein Verfahren, welches der Beobachter bald selbst als falsch erkannte. Man
erreicht dasselbe, wenn man das Uhrwerk nicht folgen lässt, oder besser, wenn
man den Regulator entweder vor- oder nachgehen lässt. Man erkennt dies aus

folgender Erwägung; will man die feine Linie im Spectrum auf 1 mm verbreitern,

so durchlaufen Aequatorsterne diese Breite in etwa 12 Secunden. Die längste

angemessene Expositionszeit beträgt nun eine Stunde, daher ist es am besten,

das Triebwerk so zu verstellen, dass es in einer Stunde 12 Secunden verliert

oder gewinnt. Eine nach mittlerer Zeit gehende Uhr verliert gegen Sternzeit in

der Stunde etwa 10 Secunden, und so genügt es vollständig, das Triebwerk

des Aequatoreals durch eine nach mittlerer Zeit gehende Uhr reguliren zu lassen.

Angenehmer ist freilich am Apparat ein Hilfstriebwerk, dessen Gang nach Be-

lieben durch Einschalten von Hemmungen verschiedener Längen geändert werden

kann. Es ändere z. B. eine derselben den Gang 12 Secunden in 5 Minuten,

eine andere um ebensoviel in einer Stunde u. s. w. Hiermit wird dann dem
Grössenunterschied von der 3"7 bis 6'1 Grössenklasse entsprochen. Da nun

ein Stern 2. Grösse bei ruhendem Fernrohr noch eine Spectralphotographie

liefert, so können unter Einschaltung der beiden Hemmungen Sterne der 6.

bezw. der 8. Grössenklasse spectroskopisch photographirt werden. (Vergl.

hierüber Pickering's Schrift »An investigation on Stellarphotographie conducted

on the Harvard College Observatory«, Mem. of the Americ. Academy Vol. XI).

Es giebt nun noch eine sehr sinnreiche Methode zur Erweiterung der Spectra

von Scheiner in Potsdam, bei der man sie aber nochmals, und am besten gleich

etwas vergrössert vom Originalnegativ abphotographiren muss. Als Pickering

seine Cylinderlinse einführte, dachte er damit die störende Wirkung des Silber-

17*
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korns unschädlich zu machen, da er mit jener auch dieses in die Länge zog und

dadurch unsichtbar machte. Scheiner hat dies in viel besserer und einfacherer

Weise erreicht, denn während die Cylinderlinse nur eine beschränkte Verände-

rung in der Breite erlaubt, kann Scheiner dem Spectrum mit seinem Apparat

eine beliebige Breite geben.

Das Princip desselben beruht darauf, dass die in einem Vergrösserungs-

apparat befindliche photographische Platte während der Expositionszeit in einer

zur Längsrichtung des Spectrums normalen Richtung hin und her geführt wird.

Wegen der Feinheit der Spectra muss diese Bewegung mit ausserordenthcher

Genauigkeit ausgeführt werden, ferner muss sie mit constanter Geschwindigkeit

erfolgen, weil sonst die Intensität des verbreiterten Spectrums eine ungleich-

massige wird; endlich muss der Untergrund des Spectrums zu beiden Seiten

desselben absolut undurchsichtig sein, weil sonst das nebenher eindringende

Licht die Platte gleichmässig schwärzen würde. Ein Mattwerden des Spectrums

ist nicht zu befürchten, da der Eftekt derselbe ist, als wenn das Spectrum in

vielfacher Wiederholung genau untereinander aufgenommen würde. Das Silber-

korn verschwindet vollständig, indem jedes Körnchen in eine Linie über die

ganze Breite des Spectrums

ausgezogen wird. Wegen der

zufälligen Vertheilung des Sil-

berkorns entsteht eine gleich-

massige Helligkeit, und nur

grössere Flecken oder Stäub-

chen erzeugen falsche Linien,

die aber in den meisten Fällen

leicht von den wirklichen Linien

unterschieden werden können.

Die Einrichtung des Appa-

rates ist aus Fig. 92 zu ent-

nehmen. Vor der Vergrösse-

rungslinse wird das Original-

negativ auf einem verstellbaren

Spalt in der Weise befestigt,

dass die beiden Spaltbacken

genau mit der Begrenzung des

Spectrums abschliessen, wodurch jedes seitMche Licht abgehalten wird. Die

Weite des Spaltes richtet sich natürlich nach der Breite des betreffenden

Spectrums.

Die Cassette selbst ist in einem beweghchen Rahmen befestigt, der ver-

mittelst vier fein gearbeiteter Rollen, von denen zwei federnd anliegen, auf

zwei am Kasten des Vergrösserungsapparates befindlichen Schienen hin und her-

geführt werden kann. Die Bewegungsrichtung steht normal zur Richtung des

Spaltes oder zur Längsaxe des Spectrums. Dieser durch Gegengewichte aus-

balancirte Rahmen nebst Cassette ruht mit leisem Druck auf einem Excenter,

dessen Form aus zwei gegeneinander gerichteten Spiralen gebildet ist, so dass

bei gleichmässiger Drehung des Excenters ein Auf- und Niedergehen der Cassette

mit gleichförmiger Geschwindigkeit erfolgt. Der Excenter wird selbst mit einem

Uhrwerk getrieben, dessen gleichmässiger Gang auch bei wechselnder Belastung

durch ein Federpendel garantirt ist. Das Laufwerk ist so regulirt, dass ein

Auf- und Niedergang der Cassette in ungefähr einer halben Minute erfolgt. Da

fA. 92.)
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die Umkehrpunkte praktisch nicht genau functionirend hergestellt werden können,

so befindet sich im Innern des Apparates vor der Cassette ein Spalt, der mit

auf- und abgeführt wird und der von etwas geringerer Breite ist als die ganze

Bewegung beträgt, und der zu den Zeiten der Umkehr das Spectrum abblendet.

Die Linearvergrösserung des Apparates ist eine fünffache, die Breite des

Spectrums ist zu 15 mm gewählt, so dass eine Breitenvergrösserung von etwa

150 erreicht ist. Selbstverständlich kann man leicht eine noch grössere Breite

des Spectrums erlangen, wenn ein grösserer Excenter gewählt wird, aber natür-

lich muss dann auch die Expositionszeit eine bedeutend längere werden.

Oft kann man in die Lage kommen, eine astronomische oder spectro-

skopische Aufnahme vergrössern zu wollen, wobei es recht misslich ist, diese Ope-

ration mit einer gewöhnlichen Camera auszuführen. Abgesehen davon, dass die

Vorbereitung zu einer solchen Vergrösserung mehr Zeitaufwand fordern würde,

als die Durchführung der Arbeit selbst, würde man nur mit grösster Mühe un-

verzerrte Bilder erhalten, die nämlich nicht trapezartig bei quadratischem Ori-

ginal, oder oval bei rundem Original ausfallen würden. Es ist dann viel rath-

(A 93.)

sanier, sich einen Vergrösserungsapparat zu construiren, mit Hilfe dessen man

leicht und sicher jegliche Vergrösserung ausführen kann. Es muss aber jeder

ernstlich gewarnt werden, solche Apparate in einer photographischen Handlung

zu kaufen oder die Construction einem wenn auch noch so geschickten photo-

graphischen Tischler zu überlassen. Man würde kaum ohne weiteres etwas

Brauchbares erhalten, weil der Tischler eigentlich kaum je weiss, um was es

sich handelt. In Folgendem führen wir dem Leser einen Vergrösserungs-

apparat vor, wie ihn Verfasser allerdings auch mit Hilfe eines recht geschickten

Tischlers, aber nach eigenen, ganz genauen Entwürfen hat anfertigen lassen, der

allen Anforderungen vollkommen genügte.

Der Apparat, welcher in Fig. 93 abgebildet ist, steht gewöhnlich auf einem

vierfüssigen Gestell; der Rahmen A kann aber auch abgehoben und so auf ein

Fensterbrett gestellt werden, dass man mit dem Spiegel B direkt vom Himmel

reflektirtes Licht in den Apparat bekommt. Die Aufnahmen können von

4x4^/« bis auf 16 X 21 cm vergrössert, oder umgekehrt können Bilder von

16 X 21 cm auf 4 X 4 ^w verkleinert werden, oder es können damit Diapositive

von 16 X 21 cm Original in derselben Grösse hergestellt werden. Dem Apparat

ist nur eine Cassette für Platten von 16 X 21 cm beigegeben.
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Die Cassette wird bei b von oben in den Rahmen /' eingeschoben und geht

sehr exakt auf Metallführungen. Auch eine Einstellscheibe ist vorhanden, die

beim Nichtgebrauch einfach an zwei Charnieren zur Seite geschlagen wird.

Der Aufbau des Apparates ist folgender. Auf dem oberen hochkantigen

Rahmen A sind zwei Schienen aus sogen, gewalzten Flachdraht, der im Handel

sehr gleichmässig dick und breit zu erhalten ist. Die Schienen sind so breit,

dass sie vom Rahmen A nach innen um etwa 10 mm vorstehen, und sie dienen

als Führung der Brücken s, s\ s", s'", die mit genau passenden Nuten versehen

sind. Mittelst Klemmschrauben können die Brücken mit einem langen Gestänge

(in der Figur nicht sichtbar) verbunden werden, bei der Cassette endigt dieses

in Schrauben, die mit dem Knopfe S hin und her bewegt werden können. S
dient zur Feinbewegung von s', ein entsprechender unsichtbarer Knopf für die

Brücke s". Die Klemmungen können von der Einstellscheibe mit Schnur er-

folgen.

Auf den Brücken s, s' und s" sind ebenfalls Schienen wie auf A, auf ihnen

bewegen sich die Nuten der Rahmensockel a und c, und können mit den

Schrauben ^ festgeklemmt werden. Der Rahmen a ist in der Mitte normal zur

Hauptaxe des Instruments durch ein Brettchen in zwei Hälften getheilt; dieses

trägt auf der Hnken, also vorderen Fläche das Objectivbrettchen, welches sich 3 cm
weit vom Mittel nach oben oder unten verstellen lässt. An der hinteren Fläche

der Scheidewand befindet sich eine mit schwarzem Sammet belegte Klappe,

die zur Belichtung dient, und von oben durch den kleinen Elfenbeingrifif g ge-

handhabt wird. Der Balg/' ist ein für allemal an den Rahmen /' und a be-

festigt, so dass er die eigentliche photographische Camera bildet. Vorn ist noch

ein Rahmen c, welcher ebenso mit zwei Schienen versehen ist wie b, sodass man
nöthigenfalls auch in diesen die Cassette lichtdicht einschieben kann. Der Rahmen c'

dient zur Aufnahme der zu vergrössernden Platten in den Einlagen d und C. Von
diesen Einlagen ist d ein Brett, auf dem bei d eine Messingscheibe befestigt ist, in

der sich eine zweite leicht aber sicher drehen lässt. Sie hat vorne eine viereckige

Platte, auf welcher man die zu vergrössernde Photographie (Negativ bis 9 X 12 cm)

aufsetzen und mit zwei Federn festhalten kann. Die drehende Bewegung dient

dazu, um z. B. die Aufnahmen eines Sternhaufens, Nebelflecks oder eines Ko-
meten beim Vergrössern orientiren zu können. Die zweite Einlage C, die bei der

photographischen Aufnahme des Apparates einfach auf den Sockel gesetzt abgebildet

ist, nimmt Platten von 16 X 21 cm auf; dieselben werden mit den 4 Lamellen an
den Ecken des Rahmens festgeklemmt, die mit Kopfschrauben angeschraubten

4 Leisten werden dann weggenommen. Diese Leisten haben Schlitze, wodurch sie

mit den Knopfschrauben am Rahmen festgehalten und geklemmt werden. Die
inneren Enden sind mit einer Nute versehen, in welche die Glasplatte hineingeht,

und diese wird dann nach Einlegen in dieselbe durch eine kleine Pressschraube

gelialten. Mit den 4 Leisten wird die Platte gefasst und nach Bedarf centrisch

oder excentrisch eingestellt.

Der Balg /, der eigentlich zur Abhaltung von Seitenlicht dient, kann auch
fortgenommen werden; er ist auf zwei Rahmen montirt, welche mit passenden

Muttern versehen sind, in die die an den Rahmen a und c seitlich sichtbaren

Schrauben mit geränderten Köpfen einpassen. Wenn diese 8 Schrauben gelüftet

werden, so kann der Balg einfach entfernt werden.

Auf der Brücke s ist endlich noch ein Rahmen £ befestigt, der auf der
Seite bei e einen Spiegel trägt, während seine Hinterfläche ein Reissbrett dar-

stellt. Der Spiegel lässt sich an 2 Charnieren in jeder Lage einstellen und mit
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2 Leisten g' festklemmen. Wird nun der Rahmen B von der Brücke s

herausgezogen, umgekehrt und vertical gestellt, wo er ebenfalls mit den
Leisten g' festgeklemmt werden kann, so kann auf seiner Hinterfläche eine

beliebige Zeichnung oder Photographie mit Reissnägeln befestigt und reproducirt

werden.

Als Objectiv verwendet Verfasser entweder einen Gruppen-Antiplaneten,

einen Portraitantiplaneten No. 1 oder einen 7 mm Weitwinkel-Aplanaten von
Ste[Nheil, die zu diesem Zweck reichlich genügen.

Die Schienen tragen Theilungen, welche das Einstellen sehr erheblich er-

leichtern.

Endlich wäre noch einiges über das Entwickeln der Sternaufnahmen zu sagen.

Selbstredend kann man jeden Entwickler verwenden; Gothard ist conservativ und
arbeitet mit Pyrogallus, in Potsdam ist man noch conservativer und arbeitet mit

Eisen. Mit beiden Entwicklern werden gute Resultate erzielt, da sie von geübten

Händen benutzt werden. Es mag aber bemerkt werden, dass Gothard seine

Aufnahmen während der Entwickelung gar nicht ansieht. In der That würde
es ihm auch wenig nützen, erstens geben die Sterne die feinsten Punkte und
zweitens ist das Laboratorium beim Gebrauch orthochromatischer Platten so

dunkel, dass man diese zarten Bilder gar nicht erkennen kann. Gothard ent-

wickelt also stets nach der Zeit, etwa 12— 15 Minuten je nach den Umständen,

wäscht dann die Platte ab und fixirt. Wollte man im Gefühl der Unsicherheit

bei der Arbeit die Platte herausnehmen und an der rothen Lampe prüfen, so

würde man stets verschleierte Platten erhalten. Gegen die Methode, nach der

Zeit zu entwickeln, ist nichts einzuwenden, nur darf man dabei keinen drasti-

schen Entwickler, wie z. B. Rodinal oder Rapid-Hydrochinon verwenden.

6. Das Ausmessen der Photogramme.

Wenn man eine noch so schöne photographische Aufnahme des gestirnten

Himmels, von Nebelflecken, von einem Kometen, der Sonne oder einem Spectrum

macht, so kann diese direkt nur zur Untersuchung der Oberflächenbeschaffenheit

des Objects oder für Demonstrationszwecke dienen. Die Photographie ist aber

ein Beobachtungshilfsmittel geworden, mit dem man die genauesten und
(exaktesten Angaben liefern kann, wenn sie entsprechend verwerthet wird, wenn
man die Photogramme ausmisst. Wir wollen nun kurz die Methoden und Hilfs-

mittel angeben, welche die Photographie zur messenden Astronomie umwandeln
und beginnen dabei wieder mit der Sonne.

a) Die Ausmessung der Sonnenbilder. Man machte früher Sonnen-

fleckenbeobachtungen mit einem Projectionsapparat, d. h. das vom Ocular ver-

grösserte Sonnenbild wurde auf einem Schirm aufgefangen und auf diesem ent-

weder ein im Ocular aufgespanntes Fadensystem mitprojicirt, oder es war das

Fadensystem auf dem Schirm aufgezeichnet. Da die Sonne in Folge der täg-

lichen Bewegung durch das Gesichtsfeld läuft, so passirt sie also auch auf dem
Schirm die Fäden von Ost nach West. Es ist nun das eine Fadensystem in

einem Meridian, ein zweites senkrecht dazu parallel dem Aequator vorhanden.

Ein Sonnenfleck wird demnach im Sinne der Rectascension nach der Uhr, im

Sinne der Deklination mit einer am Schirm aufgetragenen Scala oder einem im

Ocular angebrachten Faden gemessen. Man erhält also rechtwinklige Coordi-

naten. Bei der photographischen Methode haben wir dasselbe wie bei der Pro -

jectionsmethode, die Platte vertritt die Stelle des Schirms, der Projectionsapparat

verwandelt sich in eine Camera, und die Fäden befinden sich hier im Ver-
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grösserungssystem, werden also mit der Sonne mitphotographirt und dienen zur

Orientirung.

Denken wir uns nun einen Apparat, auf welchen diese photographische

Platte mit dem Sonnenbild aufgelegt und mit zwei senkrecht zu einander stehen-

den Schrauben messbar verschoben werden kann, und denken wir uns, dass

diese Verschiebung am Sonnenbild mit einem Mikroskop beobachtet werden

kann, welches mit einem Fadennetz versehen ist, und denken wir uns endlich,

dass diese Verschiebungen im Sinne der Rectascension und Deklination ge-

schehen, so können wir mit der, wenn wir sie so nennen wollen, Rectascensions-

schraube den Aequatorealdurchmesser der Sonne und mit der zweiten senkrecht

zur ersten liegenden Schraube den Polardurchmesser derselben messen. Natürlich

können alle am Bild sichtbaren Objecte mit gemessen werden.

(A. 94.)

^ Es mag hier bemerkt werden, dass man auch mit einer einzigen Schraube

und einer Bewegung auskommen würde, wenn der Apparat so modificirt würde,

dass man das Sonnenbild genau um 90° drehen könnte, d. h. wenn er mit

einem Positionskreis versehen wäre. Es ist übrigens ganz gleichgültig, ob die

photographische Platte auf einem Schlitten verschoben wird, oder ob das

Mikroskop bewegt wird. Manche Constructeure wählen die eine, manche die

andere Weise.

Das eben erläuterte Princip dient allen hier in Betracht kommenden Mess-

apparaten, die man kur/.weg als Comparator bezeichnet, zur Grundlage.

Der er.-te zu erwälmende Comparator wurde von Warren de la Rue für die

Ausmessung seiner Photogramme nach der Sonnenfinsterniss des Jahres 1860

angegeben (Fig. 94). Der Apparat stellt auf einer mit drei Füssen s versehenen

Grundplatte S, die den Mikroskoparm E mit dem Mikroskop M trägt. Das
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Fadenkreuz des Mikrosköpes wird so eingestellt, dass es mit der Lage der Schlitten

A und B, die eine auf einander senkrechte Verschiebung des weiteren Apparates

mittelst der Schrauben «-", b" erlauben, übereinstimmt. Die lineare Bewegung

der Schlitten wird an den Scalen a und b mit Nonien abgelesen. Auf dem
Schlitten B befindet sich die Führung der hohlen Axe für den Positionskreis C]

ihre Oeffnung beträgt etwa 4 engl. Zoll. Die Ablesung des Kreises geschieht

mit Nonius auf 10" genau, seine Feinbewegung ist bei c.

Auf diesem Kreis befindet sich ein zweiter in 4 Quadranten getheilter, der

sich ebenfalls in einer hohlen Axe bewegt. Die Theilung desselben giebt direkt

Bogenminuten. Eigentlich dient dieser nur zur Justirung der Platte F, um
nämlich die Mikroskopfäden mit den auf dem Photogramm aufgezeichneten

Fadenbildern in Coincidenz

zu bringen. Er hat 4 Klam-

mern d, d, d, d, zur Be-

festigung der photographi-

schen Platte F, die auf den

Elfenbeinstangen d', d' ruht.

Unter dem Apparat befindet

sich ein Planspiegel zur Be-

leuchtung des Objectes. Eine

feine, zur Messung dienende

Schraube existirt olso am
Apparat nicht.

H. C. Vogel in Pots-

dam hat einen ganz ein-

fachen, aber sehr prakti-

schen Apparat hergestellt,

um die Positionen der pho-

tographirten Sonnenflecke

schnell und sicher aus-

messen zu können, der

ausserdem nicht kostspielig

ist. In Fig. 95 ist er in \
natürlicher Grösse darge-

stellt, so wie ihn Verfasser

mit einigen unwesentlichen

Modifikationen in der Werk-

stätte seiner Sternwarte ausgeführt hat. Ein auf der oberen Fläche gedrehter

und unten durch eine Anzahl von Rippen verstärkter Tisch AA steht auf vier

Füssen a, a, a, a. Auf der Tischfläche sind vier Säulen b, b, b, b eingeschraubt,

die die beiden Schienen BB und C tragen. BB ist prismatisch und so gestellt,

dass die eine Kante des Prismas nach oben gekehrt ist. Die Vorderfläche trägt

Millimetertheilung; auf dieser Prismenschiene bewegt sich ein Messingblock, den

man mit der Schraube R beliebig festklemmen kann. Er ist vorne durchbrochen

und trägt einen einfachen Index, die Ablesung geschieht mit der Lupe /. Auf

diesem Block ist ein zweites Prisma befestigt, das ebenfalls Millimetertheilung

trägt, und auf demselben gleitet wieder ein Block p, der den Index seiner

Theilung, die mit der Lupe / abgelesen wird, trägt. Dieser Block trägt das

Mikroskop M, welches sich um seine optische Axe um 90° drehen lässt. Das

Drehen wird mit den Elfenbeinknöpfen gg vorgenommen; d ist ein regulirbarer

(A. i'5i.
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Anschlag, um den Drehungswinkel genau gleich 90° machen zu können. // ist

der Einstellungstrieb, T die Trommel des Fadenmikrometers, o endlich das Ocu-

lar. Damit sich nun das Prisma und das ganze Mikroskopgestell nicht durch-

biege, ist die zweite Schiene C angebracht, welche | förmig ausgefräst ist.

Auf dem Tisch befindet sich noch der Plattenhalter, der eigentlich ein von

Grad zu Grad getheilter Positionskreis R ist, dessen Angaben mit Hilfe eines

Nonius abgelesen werden, welcher 0°"] angiebt. (Die in der Abbildung sicht-

baren Lupen hat Verf. seiner Weitsichtigkeit wegen angebracht, dieselben werden

für ein normales x\uge kaum nöthig sein.) Der Kreis ist in der Mitte durch-

brochen und hat seine Führung in der Tischplatte A, A. Unten endet er in ein

Kegelrad, das mit einem passenden Trieb mit dem Kopf D bewegt werden kann.

Auf diesem Positionsring sind nur zwei federnde Plattenhalter angebracht, auf

welchen die photographischen Platten des O'Gyallaer Photoheliographen passen,

sie sind 14 cm im Quadrat, lieber den Positionsring R wird der Rahmen R
geklappt, der bei c, ^ Charniere hat; je nach Bedarf kann der Rahmen mit der

Schraube s auf die photographische Platte gepresst werden. Er trägt ein von

2 zu 2 mm getheiltes Glasgitter G, dessen Striche parallel mit dem Prisma BB
und dem das Mikroskop tragenden Prisma sind. Der Anschlag des Mikroskops

bei a ist so gestellt, dass die Mikrometerschraube entweder mit dem einen oder

anderen Einiensystem parallel ist.

Die Messung wird nun in folgender Weise vorgenommen. Das Negativ wird

mit der Gelatineschicht nach oben eingelegt und der Rahmen R mit dem
Gitter G darübergeklappt. Da die Striche an der Glasplatte unten sind, so

legen sie sich auf die Gelatineschicht auf, und es wird dadurch eine Parallaxe

ausgeschlossen. Man stellt das Sonnenbild mit dem mitphotographirten Faden-

kreuz durch den Positionskreis so ein, dass die Sonnenaxe mit der einen Coor-

dinate der Gitterstriche parallel ist, und misst nun die Entfernung der Flecke

vom Mittelpunkt in beiden Coordinaten ab.

Die Messung geschieht immer innerhalb zweier Gitterstriche, daher ist eine

genaue Theilung des Glasgitters sehr zu wünschen, jedenfalls muss sie aber vor

der Justirung des Apparates aufs Sorgfältigste untersucht werden. Im Uebrigen

wird auf den 4. Band der Potsdamer Publikationen verwiesen.

Einen wesentlich genaueren Apparat für diesen Zweck baute Repsold

(Fig. 96). Auch dieser befindet sich auf dem Potsdamer Observatorium. Der

äusserst solid ausgeführte Apparat ruht auf 3 Füssen, über zweien derselben er-

hebt sich ein massiver gusseiserner Bügel A, dessen obere Platte eine sehr sorg-

fältig gearbeitete Schlittenführung a trägt. Auf letzterer lässt sich mit der

Schraube B der Schlitten c bewegen, mit dem die Mikroskope fest verbunden

sind. Die Schraube b, welcher auf der anderen Seite von B eine zweite in der

Abbildung nicht sichtbare entspricht, dient zur Festklemmung des Schlittens an

beliebiger Stelle. Der Tisch des Apparates hat in der Mitte eine grosse, kreis-

förmige Oeffnung, um für die aufzulegenden Objecte, so z. B. eine Sonnen-

photographie, durchgehendes Licht zu erhalten, und trägt einen Messingrahmen d,

in dem der durch den Trieb / bewegte Schlitten e gleitet. Die Richtung dieses.

Letzteren ist senkrecht zu derjenigen der Mikroskopführung.

Wenn auf dem Sonnenbild statt des Fadenkreuzes ein Gitter mitphotographirt

ist, so bietet die Messung keine weitere Schwierigkeit. Man stellt einfach das

eine Fadensystem parallel zur Schlittenführung a, bezw. der Mikrometerschraube

im Mikroskop, und misst den Sonnenfleck von einem Strich zum andern gehend;

um aber alle Flecken in dieser Weise ausmessen zu können, muss man mit dem
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Schlitten d weitergehen, sodass jeder Theil des Sonnenbildes in das Gesichts-

feld des Mikroskops kommt. Sind die Flecken in der einen Coordinate ausge-

messen, dann dreht man die Platte bezw. den Schlitten mit der ganzen Vor-

richtung um 90° und wiederholt die Messung nunmehr in der zweiten Coordinate.

Falls sich aber ein Positionskreis am Tisch unterhalb des Schlittens d be-

findet, dreht man die ganze Vorrichtung um 90° und macht nur die Feinein-

stellung am Gitter selbst. Ist aber kein Positionskreis vorhanden, dann dreht

man, während man ins Mikroskop sieht, den Schlitten d so lange, bis das zweite

Fadensystem des Netzes mit der Mikrometerschraube im Mikroskop parallel ist.

Die mitpho-

tographirten

Gitter sind ent-

weder aufDeck-

glasplättchen

eingeritzte Dia-

mantstriche

(von Breit-

haupt, Cassel),

oder auf dem
Diaphragma

ausgespannte

Spinnefäden.

Ist ein einfaches

Fadenkreuz in

der Brennebene

ausgespannt, so

ist das Verfah-

ren ganz das

gleiche, nur

kann dann die

Messung nicht

mit dem Mikro-

skop allein vor-

genommen wer-

den, da der

Halbmesser des

Sonnenbildes viel grösser als der Durchmesser des Gesichtsfeldes im Mikroskop

ist. Es muss dann noch ein Hilfsapparat hinzugezogen werden, der darin be-

steht, dass man auf dem Schlitten a einen einfachen, aber guten Millimeter-

maassstab anbringt, dass man mit dem Mikroskop dann ebenso und von einem

Theilstrich zum andern, wie beim Gitter, die Messung vornimmt.

b) Das Ausmessen der Sternpositionen. Es ist klar, dass man bei jeder

Art der Ausmessung eine Orientirung haben muss, da die erhaltenen Grössen der

gemessenen Distanzen sonst nur Längenunterschiede von einem Punkt zum

andern wären. Die Orientirung wird ja bei der Sonne z. B. durch das mit-

ph otographirte Fadennetz- oder -kreuz bewirkt (allenfalls kann das auch noch

für den Mond gelten), da hier ein heller, also auf dem Negativ dunkler Hinter-

grund vorhanden ist, und die im Brennpunkt des Objektivs ausgespannten Fäden

hell auf demselben erscheinen. Wenn nun diese Fäden entweder im Meridian

bezw. parallel zum Aequator liegen, oder der eine horizontal, der andere vertical

(A. 96.)



268 Astrophotographie.

Steht, kann der betreffende Winkel der Sonnenaxe gegen den Aequator in^

ersten Fall, und durch Benutzung bequemer, parallactischer Tafeln im zweiten

Fall leicht gefunden werden.

Ganz anders verhält sich die Sache bei der Photographirung des Fixstern-

himmels. Hier fehlt einfach jede Möglichkeit zur Mitphotographirung eines

Fadens oder Netzes. Anfänglich versuchte man die eine Kante der Cassette

parallel zur täglichen Bewegung zu stellen, stiess dabei aber auf geradezu unüber-

windliche Schwierigkeiten. Dann Hess man nach erfolgter Belichtung einen hellen

Stern über die Platte hingehen, womit man sowohl die Parallele, als auch einen

Nullpunkt in der Deklinationsrichtung erhielt; für die Rectascension konnte der

Nullpunkt aber nur in der Weise gegeben werden, dass man das Objectiv zu einer

auf ein Zehntel Secunde sicheren Zeit momentan verdeckte, wodurch der helle

Strich des Sterns auf der Platte unterbrochen erschien.

Um nun eine genaue Marke auf einem Negativ zu erhalten, gab Lohse

folgenden Weg an. Er zeichnete sich auf einem grossen Bogen matten Papiers

ein Netz mit der erdenklichsten Genauigkeit, photographirte dasselbe in 4 mal

verkleinertem Maassstabe, sodass die Zeichnungsfehler noch dadurch verkleinert

wurden, und das Netz nun allen Anforderungen bezügUch der Genauigkeit Ge-

nüge leistete. Lohse fürchtete nun wohl, dass der Hintergrund des Netzes

(bei hellen Linien auf dunklem Grund) nicht genügend undurchsichtig sein würde,

und es war diese Furcht nicht ohne Grund, da es schwer ist, ganz undurch-

sichtige Negative herzustellen, die auf die sehr empfindHchen Platten von 24

bis 25 Grad Warnercke absolut kein Licht durchliessen. Er nahm seine Zuflucht

zu dem alten Coliodionprocess, und verstärkte die Negative mit citronsaurem

Silber. Das Verfahren ist folgendes. Man entwickelt die nasse Colodionplatte

mit dem gewöhnlichen Eisenentwickler; wenn das Bild zum Vorschein gekommen

ist, giesst man eine gleiche Menge der folgenden Lösung hinzu: 2 Theile Silber-

nitrat, 3 Theile Citronensäure, 2—3 Theile Alkohol und 100 Theile Wasser.

Dieser Verstärker kann, ohne die Platte abzuspülen, verwendet werden, da die

Operation doch nichts anderes ist als eine forcirte Weiterentwickelung der Platte.

Wenn man nur Gelatineplatten im Laboratorium hat, was heutigen Tages

meist der Fall ist, so kann man sie nach Lohse's Vorschlag mit Quecksilber-

chlorid und Jodkali verstärken und nach dem gründlichen Waschen mit Ammoniak

schwärzen.

Verfasser hat freilich mit dieser Methode traurige Erfahrungen gemacht,

indem die Platten nach Monaten fast citronengelb wurden. Merkwürdig genug

copiren aber diese Platten doch sehr schön. Ich wende bei einer Verstärkung

nur 2 proc. Sublimat an, und schwärze die grau gewordene Platte mit Ammoniak.

In Betreff des Verstärkens mag, obwohl die photographischen Manipulationen

hier nicht besprochen werden können, an einen wichtigen Punkt erinnert werden.

Wenn eine Platte verstärkt werden soll, so achte man darauf, dass sie voll-

kommen ausfixirt, ferner, dass das Fixirnatron peinlich gewissenhaft ausgewaschen

werde. Hat man hiernach die Platte in Sublimat verstärkt, so wasche man dies

Salz ebenso gut aus, wie vorher das Natron, und lege sie dann erst in die

Ammoniaklösung von höchstens 1:3; eine stärkere Ammoniaklösung macht

leicht Flecke.

In neuerer Zeit ist es mir aber gelungen, ganz undurchsichtige Platten her-

zustellen, und zwar auf Monkhoven Platten die durchaus^^nicht empfindlich waren.

Ich exponirte ganz ordentlich, entwickelte, bis die Schichte recht dunkel geworden

war, und verstärkte kräftig. Die Platten sind absolut undurchsichtig.
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Die mit Netz versehenen Platten copirt Lohse nun auf die unexponirte

Gelatineplatte, sodass auf derselben ein latentes Bild des Netzes aufcopirt war,

welches dann mit der Aufnahme zugleich entwickelt wurde. Dabei wurde das

Netz so aufgelegt, dass die eine Coordinate der täglichen Bewegung, die andre

den Deklinationen entspricht. Beim Aufcopiren muss übrigens doch eine gewisse

Vorsicht angewandt werden, die Beleuchtung darf nämlich nur mit parallelem

Licht geschehen, was man hinter einer Linse mit etwas längerer Brennweite

ausführen kann, oder beim Vollmond.

Da sich nun das Netz auf die Platte übercopirt und mit der Aufnahme zu-

gleich entwickelt wird, so erhält man zwischen den Sternen ein sehr schönes

Netz, welches zur Ausmessung vollständig genügt. Es empfiehlt sich, beim Ueber-

copiren des Netzes den Copirrahmen so gross zu wählen, dass derselbe die

Ränder der Netzplatte noch verdeckt, da sonst leicht durch Reflexe falsches

Licht auf die Platte kommen und so ein unangenehmer, oft weit in die Platte

verlaufender Randschleier entstehen könnte. Ist der Rahmen grösser als die

Platte, so lege man um letztere schwarzes Papier herum.

Das Ausmessen geschieht wieder mit einem mehr oder weniger complicirten

Comparator; hier mögen die drei gebräuchlichsten, die sich als besonders zweck-

mässig erwiesen haben, erwähnt werden.

Eine sehr beliebte Form ist die von

Gauthier in Paris angegebene, und man
kann annehmen, dass alle, die mit franzö-

sischen oder englischen Fernröhren photo-

graphiren , auch zur Ausmessung den

GAUTHiER'schen Comparator verwenden.

Auf einer sehr soliden Fundament-

platte A, Fig. 97 die auf drei Füssen ruht,

ist der Mikroskoparm B, sowie das Brett

E mit dem Führungsprisma b und der

Führungsleiste a aufgebaut. Auf E lässt

sich der Block M mit einer sehr feinen

Schraube hin und her bewegen. Die
(A. 97.)

Schraube trägt an ihrem Ende die Trommel
B mit einem geränderten Knopf, indessen ist zur leichteren Drehung, wenn der

Block rascher hin und her bewegt werden soll, auf dem Knopf noch eine kleine

Kurbel angebracht. Die schiefe Ebene des Blocks M ist ähnlich wie E bei a

und b ausgearbeitet, und auf diesen beiden Führungsstücken bewegt sich die Platte

c, d, die den Positionskreis k mit dem Plattenhalter /'trägt. Die Platte c, d kann

wieder mit einer feinen Schraube auf und nieder bewegt werden, und die Messung

geschieht an der Trommel D.

Der Arm B endet oben in einen hohlen, ovalen Stutzen C, der zur Auf-

nalime der verschiedenen Mikroskope dient. Er hat ebenfalls eine gehobelte

Führung, an der die Mikroskope genau justirt werden können.

Das Mikroskop selbst ist ein Mikrometermikroskop mit zwei senkrechten

Fadensystemen, welche durch die beiden Mikrometerschrauben s und s^ bewegt

werden können. Beigegeben werden dem Apparat noch zwei andere Mikroskope

m^ und ni^, die freilich nur einfache Schrauben haben (was unter allen Um-
ständen genügend ist), die aber mit verschiedenen Gängen versehen sind ; so

ist auch die Vergrösserung der Mikroskope eine verschiedene.
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Die gröberen Messungen können mit den beiden Schrauben B und D aus-

geführt werden, wogegen für die feineren immer die Schrauben s und s^ zur

Verwendung kommen müssen, was übrigens leicht ist, zumal wenn auf den

photographischen Platten ein LoHsE'scbes Netz aufcopirt ist.

Der REPSOLD'sche Comparator weicht von dem GAUTHiER'schen sehr ab

;

man erkennt auf den ersten Blick, dass er viel eleganter und leichter gebaut

ist. Was bei dem GAUTHiER'schen zunächst als Vorzug erscheinen könnte, dass

das Hineinsehen ins Mikroskop durch dessen schräge Stellung eine viel be-

quemere ist, als beim REPSOLD'schen, kann auch beim letzteren leicht erreicht

werden, und ist auch von Repsold selbst bei anderen ähnlichen Apparaten ge-

macht worden; man braucht nur ein Prisma von beliebigem Winkel in den

Strahlengang des Mikroskops einzusetzen, um sofort die gewünschte schräge

Stellung des Oculars zu erhalten.

In Fig. 98 ist der REPSOLD'sche Apparat, der schon mehrfach ausgeführt

worden, abgebildet. Der ganze Ableseapparat ist auf einen runden, gusseisernen

Tiscli A aufgestellt, der aut drei Füssen a, a, a steht. Ueber dem Apparat

befindet sich der Bügel B^ der

aber nicht im Durchmesser des

Tisches, sondern in einer Sehne

befestigt ist (weil die beiden Mi-

kroskope ;«' und nt^ in den

Durchmesser des Tisches fallen

müssen. Der Bügel trägt alle

nachher zu erwähnenden Ablese-

vorrichtungen. Auf der oberen

Fläche des Tisches befindet sich

ein grosser Positionskreis a mit

allen möglichen Correctionsvor-

richtungen, und hier wird die

photographische Platte befestigt.

Die Schraube b mit gerändertem Knopf c dient zur Feineinstellung des Kreises,

der sowie seine Axe natürlich ebenso durchbrochen ist, wie wir es bei allen

Apparaten dieser Art gesehen haben, damit das Negativ von unten mit einem

Spiegel beleuchtet werden kann.

Am Bügel B befinden sich, wie erwähnt, vier Mikroskope, m und vi^ dienen

zur Ablesung des Positionskreises, ni^ zur Einstellung desselben. Das eigentliche

Mescungs-Mikrometermikroskop ist M, dasselbe lässt sich durch den Knopf S
mit dem Schhtten r am Bett c des Bügels B hin- und herführen und mit der

Klemmvorrichtung k festklemmen. An dem Bett c befindet sich eine Längen-

teilung zur Orientirung des Mikroskops M. Dem Apparat ist noch ein zweites

Mikroskopocular zum Umtauschen mit M beigefügt, dasselbe ist in der Neben-

figur bei J/' abgebildet. Es besitzt ebenfalls zwei senkrecht auf einander stehende

Mikrometerschrauben s und s^ , und ausserdem ist das Ocular o auch mit zwei

senkrechten Bewegungen aut zwei Schlitten versehen, die mit den beiden Schrauben

a, b bewegt werden können.

Da wir uns bald zur Ausmessung der Spectrogramme wenden werden, so

kann füglich die Besprechung des Universalcomparators von Gothard, der zur

Ausmessung der Sternphotographien wie auch der Spectrogramme dient, den

Uebergang zu diesen bilden. Herr v. Gothard hat gleichzeitig drei dieser

Comparatoren, die ihren Namen als Universalcomparator mit vollstem Recht

(A. 98).
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tragen, angefertigt, einen für die Sternwarte O'Gyalla, einen für sich selbst und

einen dritten, mit Fortlassung des Positionskreises, für Prof. J. M. Eder in Wien.

Die Grundidee des Apparates stammt zwar von V. Schumann und dem

Mechaniker Wanschaff in Berlin, indessen hat Gothard ihn in so wesendichen

Theilen vervollkommnet, dass man seinen Namen füglich mit dem Apparat ver-

binden darf Der WANSCHAFF'sche Originalapparat, der lediglich zur Ausmessung

der Spectrogramme für V. Schumann angefertigt wurde, findet sich in des Ver-

fassers »Anleitung zur Himmelsphotographie« pag. 190— 194 beschrieben und ab-

gebildet.

In Fig. 99 ist der GoTHARD'sche Universalcomparator nach einer photo-

graphischen Aufnahme abgebildet. Ein niedriger, aus Gusseisen gehobelter, unten

(A. 99.)

verrippter und vernickelter Tisch A A steht auf vier Füssen i, 2, 3, 4, von

denen aber nur drei sichtbar sind. Zwei massive Ständer B, B, die das kräftige

gusseiserne Prisma C, C tragen, sind auf ihm angebracht. Vor dem Prisma be-

finden sich noch weitere zwei Säulen D, D in den Tisch geschraubt, die den

Scalentrog E zu tragen haben, an dem sich das Thermometer 7 befindet, dessen

Kugel auf der inneren Seite flachgedrückt ist, damit sie sich auf die Scala,

deren Temperatur sie anzeigen soll, gut anlegt. Auf dem Tisch A A ist eine

sehr sorgfältig gehobelte Platte a a zwischen zwei Leisten b b va einer Schwalben-

schwanznute beweglich; diese wird hinten mit Hilfe eines Zahntriebes (in der

Figur nicht sichtbar) und der Zahnstange quer über den Tisch geführt. Auf

dieser Platte können alle weiteren Nebenapparate, sowie die Platte c c mit dem
Positionskreis F, G, dann der Plattenhalter N (Nebenfigur), ferner der kleine

Plattenhalter O (Nebenfigur) und der Plattenhalter für Spectralaufnahmen F'

(Nebenfigur) aufgesetzt werden.
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Bleiben wir zunächst bei der Platte c c, welche zur Ausmessung der Stern-

positionen dient. Die Platte a a, sowie c c und selbstverständlich auch die

Tischplatte A A ist in ihrer Mitte durchbrochen, damit die auszumessenden

Platten von dem Spiegel S Licht bekommen können. Der Positionskreis ist

natürlich ebenfalls durchbrochen, wie dies schon bei allen früheren Apparaten er-

wähnt worden ist. Er wird an zwei diametralen Nonien abgelesen, und zwar bis zur

Genauigkeit einer Bogenminute. Die Feinbewegung des Kreises ist jedoch von den

früher beschriebenen ganz verschieden. Eine Klemmung fehlt überhaupt, da

der Kreis an seiner Peripherie mit feinen Zähnen versehen ist, in welchen der

Trieb k eingreift, mit dem er gedreht wird. Diese Einstellungsweise ist fein

genug, und die Bewegung geht rasch. Auf dem Positionskreis befindet sich nun

abermals zur Aufnahme der photographischen Platten, die mit schwachen Uhr-

federn niedergedrückt werden, eine viereckige Platte m. Anstatt dieser kann

man auch den Plattenhalter N (in der Nebenfigur sichtbar) aufsetzen, auf dem
das Negativ durch die beiden Federn / f gehalten wird. Ebenso kann auch

die Vorrichtung O aufgesetzt werden, die in Anwendung kommt, wenn man
z. B. Glasmikrometer ausmessen will, die auf die Scheibe r gelegt werden.

Die Platte iin wird an Stelle vori m gesetzt, und die Scheibe r, die auf einem

in einem weiteren Rohre zv verschiebbaren Rohr sitzt, kann durch den Trieb t

zur Einstellung in den Kreis des Mikroskops J/ höher oder niedriger gestellt

werden.

Die Vorrichtung /" dient zur Ausmessung der Spectra, und wird über diese

nachher einiges gesagt werden. Zunächst wenden wir uns zur eigentlichen Mess-

vorrichtung. Wie schon erv/ähnt wurde, sind auf dem Tisch zwei Ständer BB
angeschraubt, die das starke gusseiserne Prisma C C tragen. Auf diesem sind

zwei Schieber / und H aufgesetzt, von denen sich / mit Hilfe der Schraube k^

auf das Prisma aufklemmen lässt, während H durch ein Getriebe (unsichtbar)

und eine an der unteren Basis des Prismas befindliche Zahnstange rasch und

grob bewegt werden kann. Auf dem Schieber / befindet sich aber eine feine

Schraube, die mit dem geränderten Kopf S gedreht werden kann ; sie lehnt

sich an den Anschlag i an, der auf dem Schieber H sitzt. Wenn also / fest-

geklemmt ist, so lässt sich H mit der Schraube S um einen geringen Betrag

fein weiterbewegen. Wie ersichtlich, erfolgt die Feinbewegung nur in einer

Richtung; wenn man aber den Trieb von H in der Hand hat und dam.it H
permanent an S drückt, so kann die Feinbewegung in beiden Richtungen er-

folgen.

Auf dem Schieber H sind die beiden Mikroskope M und J/' befestigt.

Letzteres correspondirt mit einer von Wanschaff meisterhaft ausgeführten Milli-

meterscala, die mit zwei Schrauben (nur eine bei E ist sichtbar) befestigt ist.

Das Mikroskop M^ ist unverrückbar und die Messung geschieht auf der Scala

mit der Mikrometerschraube s, wogegen sich das andere Mikroskop M um seine

Axe drehen lässt, welche Drehung durch den Positionskreis auf halbe Minuten

angegeben wird. Die grobe Drehung wird durcli die Elfenbeinknöpfe d, d, d

bewirkt, die Feinbewegung durch eine gewöhnliche Tangentenschraube. Der

Positionskreis hat den Zweck, den Positionswinkel von Doppelsternen auf der

Platte zu bestimmen. Wenn nämlich die Richtung der täglichen Bewegung auf

der Platte gegen die Kante des Prismas CC orientirt ist, sowie der Nullpunkt

des Positionskreises k, so ergiebt die Einstellung sofort den Positionswinkel der

Doppelsterne. Die kleinen Entfernungen können in jedem Positionswinkel mit

der Mikrometerschraube s^ gemessen werden, wogegen grössere Entfernungen
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nur in der Richtung des Prismas an der Scala gemessen werden können. Zu
bemerken ist, dass die Scala in Zehntel Millimeter getheilt und von Millimeter

zu Millimeter beziffert ist.

Wenn sich aber auf der photographischen Platte ein Netz aufcopirt befindet,

und man dieses normal zur Prismenkante einstellt, so kann man mit dem
Mikroskop M, bezw. seinem Mikrometer s' auch senkrecht zum Prisma messen,

da man dann von Strich zu Strich weitergeht und die Platte immer mit dem
Trieb z um ein Strichintervall fortbewegt.

c) Ausmessung der Spectrogramme. Das Ausmessen der Spectro-

gramme ist womöglich noch schwieriger als das der Sternaufnahmen, weil der

Stern doch mehr oder weniger als

rundes Scheibchen erscheint, das sich

noch leicht mit dem Fadenkreuz ein-

stellen lässt.

Für die Ablesung von Spectrallinien

giebt es auch ganz verschiedene Appa-

rate. Verfasser würde als Universal-

apparat nur den Wanschaff-Gothard-

schen empfehlen, sonst aber rathen,

wenn es die Mittel erlauben, einen

grösseren Apparat zur Ablesung von

grösseren oder grossen Spectrogrammen,

hingegen einen einfachen kleineren zur

Ablesung der kleineren Aufnahmen, zu

verwenden. Letztere sind von Gothard

und Vogel construirt worden. Fig. 100

giebt den allereinfachsten dieser Appa-

rate, wie er von ersterem angefertigt

wurde. Der ganze Ablesungsapparat

besteht aus einem gewöhnlichen Nachet-

schen Mikroskop, auf dessen Tischchen

eine einfache Schlittenvorrichtung an-

gebracht ist, die aber auch leicht ab-

genommen werden kann. Der Schlitten,

auf den die Platten aufgelegt werden,

ist mit einer Mikrometerschraube ver-

sehen und mit derselben verschiebbar. Der Schraubenkopf ist in 100 Thle. ge-

theilt, und man kann, wenn die Schraube eine Ganghöhe von 0*5 mm hat, 0'05 mm
direkt messen, O'OOö mm schätzen. Zur grösseren Bequemlichkeit ist am Schlitten

eine Theilung von ^ zu ^ Millimeter aufgetragen, die die ganzen Umdrehungen
der Schraube angiebt. Das Objectiv des Mikroskops vergrössert 12 bis 15 mal;

als Anhaltspunkt bei der Bestimmung des Trommelwerthes dienen natürlich die-

jenigen Linien, die durch subjective Beobachtungen am gewöhnlichen Spectroskop

bekannt sind.

Fig. 101 stellt den Vogel'sehen Apparat dar. Man sieht schon auf den ersten

BHck, dass hier ein bedeutend werthvolleres Mikroskop angebracht ist, welches

ausserdem durch seine Bewegung in Scharniren dem Beobachter beim Ablesen

viel grössere Bequemlichkeit bietet, als der GoTHARü'sche. Der Apparat besteht

aus dem Mikroskop M, welches um das Gelenk K geneigt werden kann. Auf

dem Tisch F steht der Mikrometerapparat, der in einer Schlittenvorrichtung

Vjjusntiner, Astronomie. I. jg

(A. 100.)
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beweglich ist. Die zu messende Aufnahme, welche durch eine Schraube R
mit Klammern gehalten ist, wird durch die 40 mm lange Schraube mit dem
getheilten Kopf 5 weiterbewegt. Die Schraube hat eine Ganghöhe von 0'25 mm
und auf der Trommel lässt sich daher noch ^^Vo ^'^^ ablesen.

Bevor wir noch einen anderen demselben Zweck dienenden Apparat kennen

lernen, mögen hier einige Worte über die Ausmessung selbst Platz finden.

Die Ausmessung eines photographirten Sternspectrums ist eine erheblich

leichtere Operation, als das Messen der Linien an einem gewöhnlichen Spectral-

apparat am Fernrohr, und man erzielt dabei doch eine wesentlich grössere Ge-

nauigkeit. Der Grund ist leicht einzu-

sehen. Am Fernrohr hat man ein stets

mehr oder weniger unruhiges Bild vor sich,

und der Kopf des Beobachters muss sich

der Lage des Oculars anbequemen, kommt
dabei also oft in die allerunangenehmsten

Stellungen, was natürlich bei der Aus-

messung des Photogrammes ganz anders

ist. Man hat hier einen unveränderten

Anblick, sowie ein absolut ruhiges Bild,

und man kann endlich die Messung bei

Tage mit der grössten Ruhe und Bequem-

lichkeit im Zimmer am Schreibtisch vor-

nehmen. Trotzdem gehört die Ausmessung

so gut wie jede andere Beobachtungsart

zur Beobachtungskunst, die nur durch

grosse Uebung und Erfahrung, mit ge-

wisser handlicher Geschicklichkeit zu voll-

kommenen Resultaten führen kann.

Wie wir gesehen haben, kann ein

Photogramm, wenn das Spectrum nicht

zu lang ist, unter einem beliebigen Mikro-

skop gemessen werden. Das Mikroskop

darf aber nicht allzustark vergrössern, die

Vergrösserung muss immer nach der Feinheit des Silberkorns gewählt werden,

sowie nach der Schärfe der Aufnahme. Es reichen in den meisten Fällen Mikro-

skope mit 10— 15 maliger Vergrösserung aus, man sollte aber nie eine stärkere

als eine 25 fache wählen.

Nach den Erfahrungen Scheiner's in Potsdam muss die Einstellung bei

scharfer Vergrösserung stets mit einem sehr feinen Faden gemacht werden, nur

bei schwachen Vergrösserungen genügt ein Doppelfaden. Manche Linien, sagt

Scheiner, sind so schwach, dass sie wohl eben noch unter dem Mikroskop

sichtbar sind, dass sie aber bei Annäherung des Fadens verschwinden. In

solchen Fällen kann man sich in der Weise helfen, dass man sich irgend ein

stärkeres Silberkorn oder eine kleine Verunreinigung auf der Platte, die möglichst

in der Mitte der Linie steht, merkt, und dann auf dieser den Faden einstellt.

Derartige Anhaltspunkte wird man in den meisten Fällen finden können.

Eine besondere Aufmerksamkeit ist nach Scheiner dem Aussehen der Linien

zuzuwenden. Je nach der Stärke der Dispersion werden auf den Aufnahmen

zwei oder mehrere Linien manchmal in einer einzigen vereinigt sein. An der

Verwaschenlieit und Breite dieser Linien lässt sich schon meistens erkennen, ob

(A. 101.)
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man es hier mit einer breiten Linie oder mit der Vereinigung mehrerer Linien

zu thun hat. Besonders aber ist dieser Unterschied an der Helligkeit der Linien

(im Negativ) zu erkennen, da bei Vereinigung mehrerer Linien eine Linie von

matterem Aussehen entsteht, als dies im Allgemeinen bei Einzellinien der Fall ist.

Mit dem Ausmessen der Linien am Spectrogramra ist eigentlich noch nichts

erreicht, da man nur Differenzen zwischen den Entfernungen der Linien in z. B.

Millimetern ausgedrückt erhält. Wenn man aber ein absolutes Maass haben will,

so muss man mit dem Comparator genau so verfahren, wie bei einem Spectral-

apparat, wo man sich mit Hilfe bekannter Linien (immer am besten mit dem
Sonnenspectrum, nur beim Ultraviolett wird man gut thun, die Cadmium-Linien

zu nehmen) eine genaue Reductionstabelle anlegt. In den meisten Fällen wird

man gut auskommen, wenn man mit dem Spectrographen, mit dem man die

Stern spectra photographiren will, das Sonnenspectrum photographirt, und mit

den Linien dieses wohlbekannten Spectrums die Tabelle für Wellenlängen be-

rechnet. Es ist zu bemerken, dass man einen und denselben Comparator für

verschiedene Spectrographen anwenden kann, nur muss für jeden eine eigene

Tabelle angefertigt werden.

Bei grossen Spectrographen , insbesondere wenn sie einen Collimator und

eine Projectionslinse von langer Brennweite haben, muss auch ganz nothwendig

die Temperatur, bei welcher photographiert wiid, berücksichtigt werden, auch

hat die Temperatur auf die Grösse der Dispersion bedeutenden Einfluss, der

z. B. bei dem Potsdamer Spectrographen nicht vernachlässigt werden darf, da

sonst die grosse Genauigkeit, die man zu erreichen glaubt, illusorisch wird. Man

darf auch nicht übersehen, dass sich die Brennweitenänderungen im Collimator

und der Projectionslinse bei Temperaturänderungen addiren. Bei einem Spectro-

graphen von grosser Dispersion entspricht jedem Temperaturgrade eine andere

Einstellung der Cameralinse, da der Collimator nicht verstellt werden darf.

Dementsprechend ist selbstverständlich das Spectralblild verschieden gross, und

während sich die Aenderung der Bildgrösse auf dem Spectrum proportional ver-

theilt, thut dies die Temperatur nicht, weshalb beide zusammen es bedingen,

dass die bei verschiedener Temperatur aufgenommenen Spectra weder einander

rongruent nocli ähnlich sind. Als Ausgangs- oder Fixpunkt diene dann wieder

die Aufnahme des Sonnenspectrums, und man reducire alle anderen Aufnahmen

auf die Cameralinsenstellung und Temperatur, bei welcher diese Aufnahme

geschehen ist.

Man kann nun auch bei der Ausmessung ein solches Normalspectrum auf

eine Spectralaufnahme legen und zwar so, dass sich die Gelatineschichten be-

rühren, und beide unter das Mikroskop bringen. Man wird in den meisten

Fällen, wenn nichts anderes, so doch die Wasserstofflinien identificiren können,

was besonders bei den Sternspectren des IL und III. Typus leicht geht, da diese

mit dem Sonnenspectrum viele Aehnlichkeit haben. Man misst dann die Linien

im Sternspectrum aus und notirt hierbei die Zahlen der Normallinien. Für

einige Stellen der Platte, z, B. für die beiden Enden und die Mitte, ermittelt

man aus der Vergleichung derselben Distanzen im Sonnen- und Sternspectrum

die Reduction auf das Normalspectrum. Bei einigermaassen dicht stehenden

Normallinien ist diese Correction immer so klein, dass sie ohne weitere Rechnung

zu den Tafelgrössen hinzugelegt werden kann, welche man zur Interpolation der

zwischen den Normallinien gelegenen unbekannten Linien benutzt. Diese Methode,

bei der gleichzeitig die geringen Verzerrungen der Gelatineschicht praktisch

völlig eliminirt werden, zeichnet sich durch sehr grosse Genauigkeit aus.

18*
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Ganz anders gestaltet sich die Sache, wenn im Spectrum lauter unbekannte

Linien vorhanden sind, und nur eine WasserstofFlinie als bekannt nachweisbar

ist. Solche Fälle treten bei den Sternen des I. Typus ein, bei denen nur ver-

einzelte Metalllinien gesehen werden. Dann wird man am besten das Wasserstoff-

spectrum einer GEissLER'schen Röhre auf die Platte mitphotographiren. Es wird

hier eine Nichtcoincidenz nur von der Verschiebung der Linie, die durch die

Bewegung des Sterns im Visionsradius hervorgerufen wird, herrühren. Schaden

dürfte es übrigens nicht, um allen Zweifeln und Unsicherheiten vorzubeugen,

auf die Platte auch ein Metallspectrum, so z. B. das des Eisens oder Cadmiums,

mit aufzunehmen.

Wenn die Aufnahmen bei Mondschein gemacht werden, empfiehlt es sich,

auf dieselbe Platte das Spectrum des Mondes mit aufzunehmen, keinenfalls aber

den nächsten Tag abzuwarten und dann das Sonnenspectrum als vergleichendes

Object zu photographiren, da man durch die verschiedenen Temperaturen, die

zwischen den beiden Aufnahmen stattfinden, leicht gröbere Fehler bekommen
könnte. Ist kein Mondlicht vorhanden, so kann man auch das Spectrum eines

Sternes des IL Typus mitphotographiren, und dessen Spectrum als Normalspectrum

zur Reduction herbeiziehen.

Bei der Ablesung der Spectrallinien haben wir bisher immer vorausgesetzt,

dass die Spectra nur kurz sind, da ja die ganze Schraube des Potsdamer Mikro-

skops nur 40 nun lang ist. Man wird aber

leicht in die Lage kommen, auch ein län-

geres Spectrogramm ausmessen zu müssen,

und hier versagen die eben beschriebenen

Apparate ihren Dienst. Adam Hilger in

London hat nun für das Potsdamer Ob-

servatorium einen Apparat angefertigt, der

die Ausmessung eines bedeutend längeren

Spectrums zulässt. Die Schraubenlänge

beträgt 100 mm. Fig. 102 stellt den Ap-

parat dar, wie er mit einigen Modifika-

tionen für die O'Gyallaer Sternwarte ge-

macht wurde. Er muss als Ableseapparat für einen Spectrographen angesehen

werden, der zur Aufnahme des Sonnenspectrums dient. AA ist eine gehobelte

Platte, auf welcher die durchbrochenen Ständer BB aufgesetzt sind. Sie sind

zweifach mit einander verbunden, erstens in der Mitte durch den Rahmen T,

der gleichzeitig als Objectivtisch dient, und zweitens dem oberen, etwas kräftiger

gearbeiteten Rahmen SS, welcher zur Führung des Mikroskops M bestimmt ist.

Der Rahmen SS ist schwalbenschwanzförmig gearbeitet und schliesst den

Schlitten C ein, auf dem das Mikroskop M durch drei Zug- und Druckschrauben

befestigt ist. Er wird mitsammt dem Mikroskop mit der Mikrometerschraube s

weitergeführt. Die Schraube endet in einer Kugel, die in einem förmlichen

Lager mit anspannbarem Deckel gelagert ist; sie würde sich in jeder Lage ein-

stellen können, wenn dies nicht durch einen Stift verhindert würde. Derselbe

ist aber im Lager nicht in einem Loche befestigt, wie das gewöhnlich der Fall

zu sein pflegt, sondern in einem etwas länglichen Schlitz; diese Einrichtung er-

möglicht die freie Einstellung der Schraube nach den Unvollkommenheiten,

welche durch die gröberen Theile des Apparats (z. B. die Schwalbenschwanz-

führung) verursacht wird. Als Mutter der Schraube dient die Rolle der Trommel
T\ die in 100 Thle. getheilt ist und mit dem Knopf ^ gedreht werden kann.

(A.il02.)
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Um dem todten Gang der Schraube entgegenzuwirken, befindet sich auf der

entgegengesetzten Seite des Schlittens C eine Spiralfeder, die theilweise in der

Hülse t untergebracht ist. Es ist anzurathen, diese Spiralfeder recht lang zu

lassen, da eine kurze Feder im Anfang sehr grob und später gar nicht wirkt.

Verfasser beabsichtigt aber dieselbe ganz zu beseitigen und sie durch ein Ge-

wicht zu ersetzen, welches über einer Rolle neben dem Instrument abläuft. Die

Schraubenmutter s , sowie mit ihr die Trommel können den Apparat nicht, wie

bei dem ursprünglichen HiLGER'schen, verlassen, weil hier die Trommel auch im

Rahmen SS gelagert ist.

Auf dem Rahmen SS befindet sich eine Millimetertheilung, welche die

ganzen Umdrehungen von T' angiebt; sie können mit der Lupe / abgelesen

werden, wogegen die Trommel ebenfalls mit einer Lupe /' gleich vom Ocular

des Mikroskops abgelesen werden kann.

Die schon erwähnte untere Verbindung der beiden Ständer BB bildet der

Objectivträger. Auf dem Tisch T liegt ebenfalls in schwalbenschwanzförmiger

Führung ein Rahmen, welcher mit einer vierfachen, schnell steigenden Schraube

(in der Figur nicht sichtbar) senkrecht zur Mikroskopbewegung geführt werden

kann. In diesen Rahmen wird das Negativ eingelegt und mit zwei sanften

Stahlfedern festgehalten. Die Grösse des Negativs, welches der Rahmen auf-

nehmen kann, ist 60 X 130 mm. Um aber den Ableseapparat auch für kleinere

Negative benutzen zu können, ist ihm eine Einlage beigegeben, die mit zwei

Elfenbeingriffen versehen und in der Figur mit p bezeichnet ist. Diese Platte hat

eine bedeutend kleinere Oeffnung als die ganze Oeffnung des Rahmens. Selbst-

verständlich können dem Apparat mehrere solche Rahmen bezw. Einlagen bei-

gegeben werden.

Die schnellsteigen- w^ ^ ^s A S
de Schraube hat übri- ^^5;

/^^^ ./ / 1 0\

gens den Zweck, die

Platte senkrecht zur

Mikrometerschraube

weiter zu bewegen, um
mehrere Spectra, falls

sich solche auf der

Platte befinden, hinter-

einander unter das Mi-

kroskop bringen zu können.

Unter dem Objectivtisch befindet sich ein langer Spiegel, welcher auf die
zu untersuchenden Negative von unten das nöthige Licht reflektirt. Die Neigung
des Spiegels lässt sich von aussen mit einem geränderten Knopf stellen.

Handelt es sich nun aber doch um eine Ausmessung äusserster Genauig-
keit, so würde man immer am geeignetsten den WANSCHAFF-GoxHARD'schen
Apparat brauchen. Wenn man mit demselben längere Spectralnegative aus-

messen will, so entferne man den grossen Positionskreis, und setze den Neben-
apparat /" (Fig. 99) ein. Derselbe ist in Fig. 103 schematisch dargestellt. Wenn
die vier Schrauben 0, o (nur zwei sind in Fig. 99 zu sehen) herausgenommen
werden, so lässt sich die Platte F, c, c mit dem Positionskreis herausheben und
anstatt ihrer die Platte g einsetzen. Auf derselben liegt der Rahmen I- auf,

der sich um den Zapfen ein wenig verschieben lässt um das Spectrum parallel

mit dem Prisma stellen zu können. Zur Feinstellung gehört die Schraube / mit

ihrer Gegenfeder. Wenn die Klemnischraube des Riegels g gelüftet und der

(A. 103.)
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Riegel zurückgezogen wird, dann lässt sich der Rahmen / einfach herausheben.

Die Nebenfigur bei h zeigt den Durchschnitt dieses Rahmens f. Die Negative

werden in denselben eingespannt, und zwar werden sie von unten eingefülirt,

wenn der Rahmen herausgenommen ist. Sie pressen sich mit den Federn k, k

an die Vorsprünge /, i, /an.

Wenn man mit diesem Apparat Spectrogramme ausmessen will, so muss

selbstverständlich, wie bei einem gewöhnUchen Spectralapparat eine Tabelle an-

gelegt werden, um die Millimeter und Unterabtheilungen in Wellenlängen ver-

wandeln zu können. Es ist ferner schon oben bemerkt worden, dass man beim

Spectrographen auf die Temperatur Rücksicht nehmen muss. Dasselbe gilt auch

für grössere Comparatoren in Folge der Variation des Scalenwerthes mit der

Temperaturänderung. Der Millimeterm.aassstab hat seine Normallänge bei 0°.

Der wahre Werth derselben wird bei Schumann's Apparat gefunden, wenn man
zu der ausgemessenen Länge den Betrag des Ausdrucks

—
Yqqq

(.t X 0-0181 mm)

addirt. / ist der Normalwerth des Intervalles in Millimetern, / die Temperatur

in Centigraden beim Ablesen des Mikroskopes.

Die Photographie wird in der Astronomie mit zunehmender Entwickelung

immer mehr Anwendung finden. So versucht man mit Hilfe der Photographie die

Helligkeit der Sterne zu bestimmen, eine Methode, die gewiss ihre Früchte tragen

wird. Nicht uninteressant ist der Photochronograph, ein in Amerika angegebenes

Instrument, mit dem man in Verbindung mit einer Contactuhr und unter An-

bringung desselben an ein Passageninstrument eine Zeitbestimmung oder sonst

beliebige Sterndurchgänge beobachten und aufnehmen kann. Indessen dürfte es

hier jedenfalls noch zum mindesten fraglich sein, ob man mit Entwickeln,

Fixiren, Trocknen und Ausmessen der Platte nicht mehr Zeit verliert, als mit

der einfachen Berechnung der Sterndurchgänge. Aehnliches dürfte wohl auch

noch in Betreft der Doppelsternmessungen gelten.

d) Die Reduction des ausgem essenen Photogrammes. Nachdem im

Obigen die Hilfsmittel zur Ausmessung der Photogramme und die dabei nöthigen

Manipulationen besprochen sind, ist im folgenden auseinander zu setzen, wie

aus den so gewonnenen Abmessungen die Resultate zu erlangen sind, wobei aber

nur die Ermittelung der endgültigen Sternpositionen behandelt zu werden braucht.

Diese kann, wie schon mehrfach angedeutet, in verschiedener Weise geschehen. Es

können 1) rechtwinklige Coordinaten auf der Platte gemessen werden, 2) die Positions-

winkel und Distanzen, 3) unmittelbar die Rectascensionen und Deklinationen. Alle

drei Methoden haben ihre Vertheidiger, und da ja die Anwendung der Photo

graphie auf die messende Astronomie erst vor einigen Jahren begonnen hat und

dementsprechend verschiedene Instrumente und Apparate in Vorschlag gebracht

worden sind, wird nur die Folgezeit entscheiden können, ob einer Methode,

und welcher ganz besondere Vortheile anhaften. Es wird hierbei namentlich

ins Gewicht fallen, welche Zwecke man im einzelnen Falle im Auge hat, ob es

z. B. darauf ankommt, mit möglicht geringem Zeitaufwand selbst auf Kosten

höchster Genauigkeit Positionen zu gewinnen (dritte Methode) oder ob anderer-

seits die möglichste Schärfe der Messung Hauptbedingung ist.

Besonders hat sich die Theorie der messenden Photographie hinsichtlich

der Sternpositionen entwickelt mit dem Beginn der photographischen Himmels-
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karte, die zugleich den Katalog sämmtlicher Fixsterne bis zur 11. Grösse liefern

soll, und an deren Vollendung zahlreiche Sternwarten arbeiten. Fast alle hierauf

bezüglichen Publikationen sind in dem (nicht im Handel befindlichen) »Bulletin

du comite international permaiient pour l'execution photographique de la Carte

du Ciel«, welches vom »Institut de France« herausgegeben wird, veröffentlicht.

Es wird daher wohl geeignet sein, hier etwas näher auf die Methoden an der

Hand jener Veröffentlichungen einzugehen. Abgesehen aber von der photo-

graphischen Karte hat man, wie im obigen Artikel ausgeführt, auch an ver-

schiedenen Sternwarten Einzelaufnahmen, insbesondere von Sternhaufen gemacht,

und die zahlreichen Glieder einer solchen Gruppe mit Schärfe gemessen, schon

um zu untersuchen, ob die photographische Methode hier der direkten Messung

gewachsen oder gar überlegen ist. In letzteren Fällen handelt es sich meist

nur um die Ausmessung sehr kleiner Distanzen, und es lassen sich die

Reductionen für den speciellen Fall dann erhebhch vereinfachen und in der

Berechnung abkürzen. Solche Aufnahmen sind in neuerer Zeit in Potsdam, an

der v. KuFFNER'schen Sternwarte in Wien u. s. w. gemacht, während vor über

20 Jahren schon Rutherfurd viele ähnliche Versuche machte; die Platten sind

nach dem Tode des letzteren in den Besitz des Columbia College, New-York,

übergegangen und dort zum Theil vermessen.

Mit den Ausmessungen und der Ableitung der Sternpositionen nach den

photographischen Platten haben sich namentlich D. Gill (Cap der guten Hoffnung),

G. H. V. d. Sande Bakhuyzen (Leiden), Kapteyn (Groningen), Thiele (Kopen

hagen). Scheiner (Potsdam), H. Jacoby (New-York) und Oppenheim (Wien)

beschäftigt.

Welche Methode der Messung und Reduction man anwendet, jede ist in

den Resultaten folgenden Fehlerquellen unterworfen, die beseitigt, untersucht

oder eliminirt werden müssen: 1) der optischen Distorsion des Feldes, 2) der

Deformation oder Verzerrung der empfindlichen Schicht, 3) der fehlerhaften Lage

der Platte, indem die vom Objectivmittelpunkt zum Mittelpunkt der Platte

gezogene gerade Linie nicht senkrecht zur empfindlichen Schicht ist, 4) dem

Fehler im Scalenvverth, der von der Entfernung des Objectivs von der empfind-

lichen Schicht abhängt und in Folge der Ausdehnung sowohl des Rohres als

auch der Platte, und der Aenderung der Brennweite durch die Temperatur auch

mit dieser veränderlich ist, und endlich 5) den Fehlern in der Orientirung und

des Nullpunktes des Negativs. Hierzu treten dann die Correctionen für Refraction,

Aberration, Präcession und Nutation, um den Sternort für eine gegebene Epoche

zu erhalten, schliesslich event. die Umwandlung der gemessenen Coordinaten in

Rectascension und Deklination.

Die Distorsion oder optische Verzerrung kann für jedes Objectiv durch

besondere Aufnahme ermittelt werden. Hierzu, wie für die Ermittelung der

Deformation der Schicht, ist, wie schon an anderer Stelle gesagt wurde, die

Aufphotographirung emes Netzes auf die Platte erforderlich, oder doch von

grösster Wichtigkeit. Alsdann ist die einfachste Methode zur Bestimmung der

optischen Distorsion des photographischen Feldes die, dass man Himmelsgegenden

photographirt, die eine grosse Anzahl von Sternen enthalten, deren relative

Oerter so genau als möglich nach verschiedenen und unabhängigen Methoden

bestimmt sind. Es werden dann die Entfernungen dieser Sterne vom Centrum

des photographirten Netzes gemessen und diese mit denselben Abständen ver-

glichen, die nach den in unabhängiger Weise ermittelten Coordinaten berechnet

sind. Es ist eine sich hier sofort aufdrängende Frage die, ob es möglich ist, die
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relativen Coordinaten einer solchen Sterngegend mit aller nöthigen Genauigkeit

zu bestimmen. Vor allem werden dazu Heliometermessungen das Material

bieten, und in dem dieses Instrument behandelnden Artikel wird nachgewiesen

werden, dass dieselben allen gestellten Bedingungen genügen; damit ist, nebenbei

bemerkt, auch das Verhältniss der direkten mikrometrischen Ausmessung zur

photographischen Methode festgelegt. Eine solche Vergleichung der auf dem
Clichd gemessenen Entfernungen mit den anderweitig ermittelten wird nun eine

Anzahl von Gleichungen der Form as -+- bs'^ -\- cs^ + . . ergeben, wo s die

Lineardistanz in einem angenommenen Maass bedeutet, gezählt vom Mittelpunkt

aus, und wo öt, ^, ^ . . . . zu bestimmende Coefficienten sind. Man wird nach

dem Ausfall solcher Untersuchungen entscheiden können, ob das Objectiv voll-

kommen centrirt ist oder nicht, und gegebenen Falles Correcturen vornehmen,

bevor man zu weiteren Arbeiten mit dem Fernrohr schreitet. Uebrigens kann,

worauf GiLL aufmerksam macht, die Untersuchung der Distorsion verwickelter

sein, als hier angenommen ist. Es können z. B. die nicht symmetrischen

optischen Ringe bei hellen Sternen einen merkbaren Eindruck auf der Platte

hervorbringen, sodass der als Mittelpunkt der Sternscheibe angenommene Punkt

auf der entwickelten Platte verschoben erscheint, bei den schwachen Sternen

werden dagegen diese Ringe keinen merkbaren Eindruck hervorrufen. Es könnte

daher bis zu einem gewissen Grade die optische Distorsion als eine Function

der Sterngrösse erscheinen. Man müsste dann in die betreffenden Gleichungen

einige Glieder mehr einführen, die vom Durchmesser der Sternscheibe und der

Entfernung des Sternes vom Mittelpunkt des Feldes abhängen.

Zur Ermittelung der Deformation der Schicht dient, wie erwähnt, die Aus-

messung des Netzes in allen Schnittpunkten und die Vergleichung mit dem
Originalnetz. Man hat dabei als einfachstes Mittel zur Constatirung einer

Deformation vorgeschlagen, das Originalnetz auf das Bild des Netzes zu legen

und event. alle Platten, die hierbei eine Deformation zeigten, zu verwerfen, sodass

eben nur die Platten, die eine vollständige Coincidenz der Linien lieferten, als

brauchbare zu bezeichnen und einer mühevollen Ausmessung werth wären. In-

dessen würden damit oft Platten verworfen werden, die bei gehöriger Ausmessung
der Netzpunkte sehr wohl brauchbare Resultate liefern können, vorausgesetzt

nur, dass die Schicht nicht geradezu gesprungen und verletzt ist. Wenn die

Netzlinien nahe genug sind, erhält man die Deformation mit stets ausreichender

Sicherheit und man kann sich dann ebenso wie übrigens auch für die Berück-

sichtigung der Distorsion Tabellen anlegen, die die nothwendigen Verbesserungen

in einfacher Weise ergeben.

Die dritte Fehlerquelle lässt sich nach einem Vorschlage von Gill durch

eine besondere Montirung der Platte wenigstens für eine grosse Anzahl Platten

constant machen, sodass ihr der Einfluss eines zufälligen Fehlers genommen wird.

Von Wichtigkeit ist besonders die Bestimmung des Scalenwerthes. Den
gewöhnlichen Werth erhält man ebenfalls durch die Ausmessung bekannter

Sterndistanzen, und zwar kann man entweder besondere Aufnahmen sternreicher

Gegenden machen, oder auch den Werth aus der Gesammtheit aller auf der

Platte befindlichen bekannten Sterne ermitteln, die zugleich, wie nachher an-

gegeben wird, zur Ermittelung des Nullpunktes auf der Platte führen. Es

schwankt nun aber dieser Scalenwerth, mag er noch so gut bestimmt sein, mit

der Temperatur, und man würde der obigen Gleichung für den Winkelwerth

der vom Centrum der Platte aus gezählten Linearmessungen noch ein Glied S'^a
hinzufügen müssen, wo eben Aa einen kleinen zu bestimmenden Faktor bezeichnet,
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der unter gewissen Voisichtsmaassregeln als der Temperaturcoefficient des Scalen-

werthes angesehen werden kann.

Bezeichnet m die Länge des Rohres, soweit es aus Messing ist, n seine

Länge soweit es aus Stahl ist, ß den linearen Ausdehnungscoetficienten des

Messings, u den des Stahls, /' die Temperatur während der Aufnahme, t die

Normaltemperatur, auf die alles bezogen werden soll, so ist:

A« = -^ (/' — /).

Nach einer Resolution des für die Anfertigung der photographischen Karte

zusammengetretenen Congresses sollen die photographischen Rohre aus dem

Metall gemacht werden, welches am günstigsten für die Erlangung einer un-

veränderlichen Brennebene ist, d. h. es soll der Ausdehnungscoefficient des

Rohres soviel als möglich dem Coefficienten der Veränderung der Objectiv-

brennweite durch die Temperatur gleich sein. Nach mannigfachen Erfahrungen,

die man mit den verschiedensten Instrumenten in dieser Hinsicht gemacht hat,

wird man eine den Einflüssen der Temperaturänderung am wenigsten unter-

worfene Scala erhalten, wenn man das Rohr entweder ganz aus Stahl oder ganz

aus Messing, oder theils aus Stahl und theils aus Messing anfertigen lässt, je

nachdem sich der Temperaturcoefficient für die Objectivbrennweite ergeben hat.

Der Einfluss der Temperatur der Platte während der Exposition wird dadurch

vollständig eliminirt, dass auf dieselbe eine genaue Copie des Originalnetzes auf-

copirt ist, falls man nur dieses Aufcopiren für alle Platten bei derselben Normal-

temperatur vornimmt. Es vermischt sich dann eine Ausdehnung der Platte durch

die Temperatur mit den anderweitigen Deformationen der Schicht, welche durch

Ausmessen aller Schnittpunkte des Netzes leicht auf das Originalnetz bezogen

werden.

Es folgt nun die Bestimmung der Fehler in der Orientirung und des Null-

punktes des Cliches, die Ermittelung der Rectascension und Deklination des

Mittelpunktes der Platte, welche durch Anhaltsterne bestimmt werden müssen.

Es liefert nun jeder solche Stern eine Gleichung zwischen dem Fehler des Null-

punktes der Oiientirung und einer bekannten Grösse. Nimmt man an, dass

diese Anhaltsterne in der Zahl n gleichmässig auf dem Glicht vertheilt, und

dass ihre Oerter durch rechtwinklige, den Seiten der Platten parallele Coordinaten

bestimmt sind, so wird der mittlere Fehler der .x-Coordinate irgend eines Sternes

der vom Fehler des Nullpunktes und der Orientirung herrührt, sein

M- = ^^ "Ki
%f^

wo m den mittleren Fehler der ;c-Coordinate der Anhaltsterne bedeutet, / die

halbe Länge der Platte in der Richtung der j-Axe. Einen entsprechenden Aus-

druck erhält man für den mittleren Fehler der ^-Coordinate. Zur Bestimmung

von tn und n kann man auf die Zonenbeobachtungen der »Astronomischen

Gesellschaft« recurriren, wonach man etwa 100000 bekannte Sterne bis zur

9. Grösse zwischen 0° und +90° Deklination hat; es wird danach jedes Glichd

von 4 Quadratgraden im Mittel 20 bekannte Sterne enthalten, also ^i = 20 sein.

Für / ergiebt sich 60' im grössten Kreis. Nach den bekannt gewordenen Resul-

taten der genannten Zonenbeobachtungen ist für beide Coordinaten m kleiner

als de 0""4. Es mag hier daher m = ± 0"*4 angenommen werden. Dann

findet sich als totaler mittlerer Fehler in einer A;-Coordinate, der aus den zu-

fälligen Fehlem in den Oertern der Anhaltsteme herrührt:
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ür y = 0'
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Temperatur- und Barctneterschwankungen nicht derselbe. Es dürfte sich daher

allgemein auch hier empfehlen, den Nullpunkt der Positionswinkel aus den

Coordinaten bekannter Sterne auf dem Gliche herzuleiten. Freilich wird damit

der sonst vielleicht anscheinend erreichbare, fundamentale Charakter der photo-

graphischen Bestimmungen aufgegeben. Wir erhalten dann ganz und gar relative

Bestimmungen, deren Genauigkeit von der der Anhaltsterne abhängt. Von dieser

Art der Rectascensions- und Deklinaiiunsbestimmungen wird man aber schwerlich

je abgehen können, die Grundlage aller bilden die Beobachtungen am Meridian-

kreis, und nehmen wir nur eine möglichst grosse Anzahl der am Meridiankreis

absolut oder auch relativ bestimmten Anhaltsterne, so werden wir hier Nullpunkte

erhalten, die eine grosse Sicherheit besitzen. Die gefährlichsten Fehler sind

immer hierbei die systematischen, die von der persönlichen Gleichung des

Beobachters, von der Farbe und .Grösse des Sternes abhängen. Nimmt man aber

Sternörter, die an möglichst vielen Sternwarten, mit v^erschiedenen Instrumenten,

von verschiedenen Beobachtern erhalten wurden, so darf man annehmen, dass

auch diese systematischen Fehler zum grössten Theil eliminirt werden. Darin

ist zugleich auch hier wieder angezeigt, wo und wie weit die astronomische

Photographie in den Messungen von der direkten Beobachtung abhängig ist.

Wir kommen jetzt zur Besprechung der drei verschiedenen Methoden der

Ausmessung und Reduction, und beginnen mit

I. der Methode, der Ausmessung der Platte nach rechtwinkligen Coordinaten,

indem wir dabei im Wesentlichen den Ausführungen Bakhuyzkn's in dem schon

erwähnten »Bulletin du comite international permanent« folgen. Der von Bak-

HUYZEN benutzte Apparat ist der REPSOLü'sche, der im Wesentlichen oben be-

schrieben ist. Um nun die Platte nahezu zu orientiren, wählt man einen gut

bestimmten Stern sehr nahe der Mitte der Platte und einen solchen möglichst

entfernten, und stellt durch Drehung des Positionskreises und durch Bewegung
der Platte entlang der angebrachten Scala beide zugleich in die Richtung

zwischen die Fäden des Mikroskopes. Berechnet man nun den Positionswinkel

des entfernten Sternes gegen den in der Mitte

der Platte liegenden und dreht die Platte mittelst

des Positionskreises um diesen Winkel , so ist

die Platte orientirt, d. h., wenn man die Platte aS\

dann der Scala entlang bewegt, so schreitet der

auf der Platte gedachte Deklinationskreis ihres

Mittelpunktes in sich selber fort. Derselbe muss,

wenn auch vorher bei der Exposition im Fern-

rohr die Platte gut orientirt war, sehr nahe mit

einer Linie des aufphotographirten Netzes zu-

sammen fallen.

Wir haben nun zu zeigen, wie die Recta-

scensionsunterschiede a und Deklinationsunter-

schiede d der einzelnen Sterne gegen die Mitte

der Platte aus den gemessenen rechtwinkligen Coordinaten x und y abgeleitet

werden.

In dem Dreieck SAO (Fig. 104), wo O das Centrum der Platte, ^ das Bild

des Sternes bezeichnet, ist <^ ASO offenbar gleich dein Positionswinkel / von

S an O und SO^=ltangs, wenn / den Abstand der Platte vom Mittelpunkt

des übjectivs und s den sphärischen Abstand der Punkte O und S am Himmel

bedeutet; also folgt aus dem Dreieck:
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(1)
X = l tang s sin p
y =: l taug s cos p.

Sind aber A und D die Coordinaten von O an der Sphäre, a und S von S,

P sodass ö5 = a — A, d? = 8 — D, so gelten in dem von

diesen beiden Punkten mit dem Pole gebildeten Dreieck

(Fig. 105) die Beziehungen:

cos 8 sin a = sin s sin p
cos 8 cos a ^= cos s cos D — sin s sin D cos p,

also durch Division

tang s sinp
*

cos D— tang s sin D cos p

und indem wir aus (1) substituiren

X
l X

tang a =
cos D j sin D l cos D — y sin D

(2)

(3)

(4 a)

(A. 105.)

also durch Division

tang s cos p =

Feiner entnehmen wir dem Dreieck I^SO
sin s cos p = sin 8 cos D — cos 8 sin D cos a

= sin (6 — D) -{-^ sin^^a cos sinD
cos s = sin 8 sin D + cos 8 cosD cos a

= cos (8 — D) — 2 sin'^ \ a cos 8 cos D

,

sin (8 — D) + 2 sin^ \ a cos 8 sin D y

(5)

cos (8 — D) — 2 sin^ \acosh cos D
sin d -\- 2 cos {d -\- D) sin D sin^^a

l

(6)
cos d — 2 cos (d + D) cos D sin''' \a

sin d{l ~ 2 sifi^D sin^ | a) + 2 cos d cos D sin D sin^\a

cos d{\ — 2 cos^D sin'^\d) + 2 sin d sin D cos D sin^ \a

und wenn wir mit cos d dividiren und nach tang d ordnen, kommt
, 7 y — 2{y cosD -I- l sinD) cosD sin^ ^a

l— 2 (j' cosD 4- l sinD) sinD sin^ \a

Die Gleichungen (4a) und (4b) gestatten nun aus den Grössen x und j', a

und d zu berechnen, wenn noch D, die Deklination der Plattenmitte, bekannt ist.

Bezeichnet nun q die Anzahl von Bogenminuten, die auf den Radius gehen, so

ist bekanntlich

(4 b)

= tang a — \ tang^ ^ + i tang^ a — (7)

Wenn wir danach die rechten Seiten von (4 a) und (4 b) in Reihen entwickeln

ersetzen durch:und in (4 b) noch tangd= -.

y ^1
tang d = —j — -j- -\

und wenn —,= p gesetzt wird, so ist

l ^-
^q

'XZl
ß

,y^i

a = p X

cos D py
sin D

/px
py

cos D — — sm D
)

d = py
a
, sin 2 X> — ^^^ cos 2 D
Aq 2^^

4

Yq^ ^ 2q'''' sin 2 Z> (8)

"8^ sin^ D sin 2D
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wobei nur die Glieder bis zur dritten Ordnung von — mitgenommen sind, da

die der vierten für D < 75° den Werth 0""05 nicht erreichen. Nur für höhere

Deklinationen hätte man also diese noch zu berücksichtigen. Selbst die beiden

Glieder dritter Ordnung in dem Ausdruck für d erreichen erst für Z) = 65° den

Werth 0"'05, und man kommt bis zu dieser Deklination ohne sie aus.

Nach den Bestimmungen der Conferenz ist darauf hmzuvi'irken, dass -j = P

möglichst nahe = 1 ist, d. h. es soll der Abstand der Platte vom Objectiv

nahezu 3437'75""" sein und sonach \""" auf der Platte sehr nahe gleich einer

Bogenminute sein; dann kann man px und py oben direkt durch x und y er-

setzen. Sollte indessen die Abweichung von p von der Einheit zu berücksichtigen

sein, so kann man für alle mit demselben Refractor aufgenommenen Platten

die Ausmessung an einer Scala besorgen, welche nicht in Millimeter, sondern

in — MilHmeter getheilt ist, oder auch sich eine Tafel anlegen, die mit dem
P

Argument x resp. y gleich px resp. py giebt.

Aberration. Da man die Unterschiede der mittleren Rectascensionen

und Deklinationen erhalten will, so sind die gemessenen Werthe noch für die

Differenz der Aberrationen für den Stern und die Plattenmitte zu corrigiren.

Die Aberration für die Plattenmitte ist mit den Bezeichnungen des Berliner

astronomischen Jahrbuches, welches die Werthe von Cund D füi jeden Sterntag giebt

in Rectascension {C cos A -^ D sin Ä) sec D . .

in Deklination C tang z cos D — {C sin A — D cos A) sin D,

also ist die Differenzialaberration

in Rectascension (CcosA+DsinA)—^-^dsinV— (CsinA—£>cosA)secT>asin 1",
^ ' cos^D ^ '

in Deklination — {C tang e sin D + C sin A cosD — D cos A cos D)dsinV' — ^ ^

{C cos A -\- D sin A) sin Da sin l",

welche hier bereits durch Hinzufügung des Factors sin 1" linear ausgedrückt erscheint.

Setzen wir aber
Csin 1" = K
Dsinl" = Z
a = X sec D
d =y

so werden diese Ausdrücke übergehen in die folgenden:

in der :v-Coordinate

y {Kcos A -\- £ sin A) tangD — x sec D{Ksin A — L cos A),

in der j-Coordinate ^

— y{Ktang t sinD + KsinAcosD — LcosAcosU)— xtangD{KcosA -\~ LsinA),

wofür wir als Abkürzung einführen wollen

Aberration in der jc-Coordinate = e^'X -\- fx-y

Aberration in der jv-Coordinate = Cy-x +fy'y-

^xi ^yi fx) fy sind für jede Platte Constanten, und die Correction ist mit

doppeltem Eingang leicht zu tabuliren. Um diese Beträge sind die gemessenen

X und y zu vermindern, um sie von der Aberration zu befreien.

Refraction. Auch bei der Refraction handelt es sich nur um die Differenz

für das Centrum der Platte und den Stern. Wir entnehmen also aus dem Artikel

Refraction die Formeln, welche die Refraction in Rectascension und Deklination

nach beiden Coordinaten difterenzirt enthalten, indem wir dabei für Aa, a und
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für äo, d setzen. Um aber gleich die Refractionscorrection für die rechtwinkligen

Coordinaten zu liaben, ersetzen wir noch a durch x sec 0, d durch y und ge-

langen so zu den Refractionscorrectionen

, n cosh cosi^hf, -^ N)
für x: k TTi.

—
• l,^ ^TFT y -\-

.
,

ncosN ky ^ '

für y. k s

—

^~T7^—;

—

tCK x h t-itt^—;

—

äT\ "= Sv^ + Ky-cos (t sm^{oQ + N) stn^ipQ H- N) *^ -'-^

Die Werthe von g^,-, gy, h,,, hy sind nicht für die ganze Platte constant,

aber docli numerisch so wenig veränderlich, dass sie bei niedrigen Deklinationen

als unveränderlich angesehen werden dürfen, und 0, also dann auch Oq durch

D ersetzt werden kann. Um zu entscheiden, ob dies zulässig ist, rechne man
vorerst ihre Werthe für die Mitte der Platte, für das eine Ende des mittelsten

Deklinationskreises auf der Platte und endlich für eine Ecke der Platte. Sollten

diese drei Werthe nicht gleich sein, so müsste man in obiger Formel ö durch

D -{- d ersetzen, ebenso n und N nach a und d dififerenziren und somit das

Glied in einen constanten und einen von a und d, d. h. von x und j/ abhängigen

Theil zerlegen, d. h. noch Glieder, die mit x"^ , xy, y^ multiplicirt erscheinen,

einführen. Bei sehr hohen Deklinationen ist auch die einfache Ersetzung von

d durch y nicht zulässig, da neben y noch ein Glied erster Ordnung in der

Gleichung für d auftritt, dessen Produkt mit den Gliedern, die cos 8 im Nenner

haben, dann nicht mehr verschwindet. Diese Correctionen müssen mit ihren

Zeichen an die gemessenen x und y angebraclit werden, da die Formeln, aus

denen sie abgeleitet sind, so gegeben sind, dass sie die von der Refraction be-

einflussten, beobachteten Grössen auf wahre reduciren. Die Gesammtcorrectionen

für Aberration und Refraction

(— h + ?})x + (—/>' + hy)y

können also für geringe Deklinationen gut in einer Tafel mit doppeltem Ein-

gang tabulirt werden.

Im »Astronomical Journal« No. 350 giebt H. Jacoby noch an, wie die Be-

rechnung der Refraction für reclitwinklige Coordinaten durch Tafeln erleichtert

werden kann. Da nämlich diese Correctionen ausser von der Polhöhe noch von

Deklination und Stundenwinkel der Plattenmitte abhängen, so wäre für jede

Sternwarte eine Tafel mit doppeltem Eingang nothwendig. Um diese zu ver-

meiden, entwickelt Jacoby obige Formel nach steigenden Potenzen des Stunden-

winkels und zwar so, dass die Correction für x

diejenige für y (13)

(U4 / • JC -1- (0J5 + ü)g/2) j;

wird, wo dann
cos ©

ü>. = [6-4532— 101 r—*-^^
'

^ cos(^ — 0)

, sin 2 cp cos (X + 8)
(ü2 = 1-1308—10 ^ ^7—

^

' ^ ^ cos^{(^ — ö) 'Sin k

, sin (ffl — 2 6) cos o
(03 = 2-9169-10 ^-^ 27^ ^'^ ^ ^ cos cos^ {^ — 0)

siti 2 ©
«>, = [4-9681-10]

,,,.(^_%^

0)5 = [6-4532— 10] 5^^2((p _ §)

a>e = [6-4637— 10]/ß«^((p — 8)
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und ^ang X = ^ üing- <p ist. Die in Klammern gesetzten Faktoren sind logarithmisch

ausgedrückt, und als Einheit für ^ hat die Zeitminute zu gelten. Die (d^ . . .
wg

sind dann in Tafeln mit dem Argumente der Deklination zu bringen. Allerdings

ist diese Reihenentwickelung nur gültig für kleine Stundenwinkel etwa bis zu 1^

aber genaue astrophotographische Aufnahmen werden immer in der Nähe des

Meridians gemacht, und speciell gilt dies von den Platten der photographischen

Himmelskarte.

Der numerische VVerth der Constante der Refraction ist in allen diesen

Formeln nicht der gleiche, wie der für Beobachtungen mit dem Auge. Die Luft

bricht Strahlen von verschiedener Wellenlänge verschieden stark, und während

für das gewöhnhche Fernrohr der Brechungsexponent flir die gelben Strahlen m

Frage kommt, handelt es sich ftir das photographische um den für die violetten,

oder genauer, wenn A der Betrag der Refraction in 45° Zenithdistanz ist, so ist

nach Untersuchungen von Prosper Henry

für die Wellenlänge 700 (i.|x A = 57"-79

600 [j.|x ^ = 58"-ll

575 [xii. A = 58"-22

500 [xfjL A = 58"-60

430 ix|x A = 59"-13

400 (xfx A = 59"-42.

Bei der Wellenlänge 575 [xjx liegt nun das Maximum der Intensität für das

Auge, bei 430 jenes für die Platte, somit ist der in üblichen Refractionstafeln

angewandte Werth von A um 0"-91, d. h. um -^ zu vergrössern, um jene bei

der Ausmessung von Platten verwenden zu können.

Ausser der Refraction und Aberration sind nun zunächst bei der Reduction

der Ausmessungen zu berücksichtigen die Distorsion des Feldes, die aber ein für

alle Mal für das Fernrohr untersucht sein muss, und die Deformation der empfind-

lichen Schicht, welche durch Ausmessung des aufcopirten Netzes für jede Platte

besonders bestimmt wird. Es kommen dann die Fehler in Betracht, die durch

unvollkommene Erftillung der gemachten strengen Voraussetzungen entstehen.

Die Platte kann bei der Ausmessung nicht scharf genug orientirt sein, indem der

Deklinationskreis der Mitte noch einen kleinen Winkel mit der Axe der j' bildet;

sie kann im Fernrohr so gelegen haben, dass die Verbindungslinie ihrer Mitte

mit der Mitte des Objectives nicht senkrecht zu ihr stand, es kann der Scalen-

werth nicht richtig angenommen sein, endlich können die Coordinaten des

Nullpunktes um kleine Beträge fehlerhaft angesetzt werden. Die Summe aller

dieser Fehlerquellen würde, wenn sie bekannt wären, durch Anbringung von

Verbesserungen von der Form

4 -f- ^xX -+- n^y in x

ly -\- niyX -\- Hyy in y

beseitigt werden. Wir können aber die numerischen Werthe dieser Correctionen

nur aus den auf der Platte vorhandenen, ihren Coordinaten nach schon bekannten

Sternen der Zonenbeobachtungen der Astronomischen Gesellschaft bestimmen.

Es kommen hier die umgekehrten Formeln wie in (8) in Betracht. Hier sind

die Rectascensions- und Deklinationsunterschiede a und d gegen die Mitte der

Platte bekannt, und es folgen daraus theoretisch die zu messenden x und j,

wenn nämlich / = 1 gesetzt wird:
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y = d -h -r- sin 2 £> -h ^—^ coslD -\- ^—

^

^2^2 (15)

j/;z 2 Z> 3 cos^D sin^D,

(16)

WO bei Z> unter 68° die beiden letzten Glieder in y fortbleiben können. Ver-

gleicht man nun diese theoretischen Werthe von x und y, von welchen y zuerst

berechnet werden muss, da es in den Ausdruck für x eingeht, mit den ge-

messenen, nachdem diese für Refraction, Aberration, Distorsion und Deformation

der Schicht verbessert sind, so ergeben die Unterschiede ^x, l^y im Sinne von

Theorie weniger Messung Gleichungen von der Form
^X = ijr- -\- fHi- X -\- Hxy
A_y = iy -\- MyX + Hyy,

und zwar eben so viele, als Vergleichsterne vorhanden sind. Die Behandlung

derselben nach der Methode der kleinsten Quadrate, unter Umständen mit An-

wendung von Gewichten, wenn die schwächeren Sterne weniger sicher bestimmt

zu sein scheinen sollten als die helleren, ergiebt die 6 Unbekannten

An die auf der Platte gemessenen Coordinaten der zu bestimmenden Sterne

sind dann also der Reihe nach anzubringen die Correctionen für Distorsion des

Feldes, Deformation der Schicht, die für Refraction und Aberration, die mit

den oben besprochenen von der Form 4: + fn^x-^- n-^y resp. ly -\- niyX + Uyy

leicht zusammengezogen werden können zu

B -^ Cx -\- Dy resp. E + Fx + Gy,

und ebenso leicht in eine Tafel mit zwei Eingängen gebracht werden können.

Aus den so erhaltenen x und y sind dann nach den Formeln (8) die a und d zu

berechnen, welche durch Hinzufügung zu den Polarcoordinaten die wahren

Oerter der Sterne zur Zeit der Aufnahme der Platte ergeben,

II. Methode der Messung von Positionswinkeln und. Distanzen. Diese Me-

thode erscheint als die einfachste und natürlichste,

denn von den beiden Elementen , die sie bestimmt,

geht das eine, der Positionswinkel, ganz unverändert

vom Himmel auf die Platte über, da die Platte als

eine die Sphäre in ihrem Mittelpunkt berührende

Ebene betrachtet werden kann, und die Distanzen

erscheinen in der einfachen Function ihrer Tangenten

auf der Platte. Es ist also zur Ausmessung der Platten

ein gewöhnliches Mikrometer mit Positionskreis ge-

eignet; auch ist die Aufcopirung eines Netzes auf

die Platte vor der Exposition unnöthig, ja sogar

schädlich. Man nimmt einen Stern nahe der Platten-

mitte als Centralstern und misst die Positionswinkel

aller Sterne an ihm und die Distanzen aller Sterne

von ihm aus. Von den Correctionen, welche an

diese einfachen Messungen angebracht werden müssen,

soll zunächst die für Refraction betrachtet werden.

Wir können uns aber bei deren Ableitung nicht auf

eine von Bessel gegebene stützen, da dieser den

Positionswinkel an dem in der Mitte beider Sterne

liegenden Punkte bestimmt, während er hier an dem einen Sterne selbst aus-

gemessen wird.

(A. 106.)
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Wir betrachten das Dreieck zwischen dem Zenith Z (Fig. 106) und den

Bildern des Centralsternes S und eines anderen Sternes 5' auf der Platte,

welche ohne Refraction in 2 und 2' stehen würden. Es ist zu untersuchen, was

aus dem Winkel ZS S' = / und der Distanz SS' =^ s, d. h. den scheinbaren auf

der Platte zu messenden Grössen wird, wenn wir S nach 2, S' nach 2' um den

Betrag der Refraction vom Zenith hinwegschieben, und wollen die wahren, dann

entstehenden Werthe X und a kennen lernen. Wir differenziiren zunächst die

Gleichung
, , ^ ,,„-.

cos s = cos z cos z + sin z sm z cos A (17)

nach z, z' und erhalten, unter Weglassung der Glieder zweiter Ordnung

— sin sds=^— sin z cosz' dz— cos z sin z' dz' -^ {cos z sin z' dz-h sin z cos z' dz') cos A. (18)

Nun ist

dz = —:—777 tang z

dz = , [7 dk . .
, J fang z'

^,tangz =Y^Tz '"''^' -"^Jt^T^'

sin \" \

dk siniz' — z) ( . . . ^ cos z sin^ z'\
—. ;

—

ZT,— I sm z Sin z cos A — j— I

dz sin V \ cos z )

sin 1

also

, sin"^ z coszsin'^z' ... \— sin s ds = —.—
--7J I
— cos z ^—- + 2 sin z sm z cos A I +

cos z cos z / ,g„,
{ZV)

und wenn wir sin z sin z' cos A = cos s — cos z cos z' setzen

k— sin s ds sin 1" =
-, (2 cos s cos z cos z' — cos^ z — cos^ z') +

cosz cosz ^

-7- sin (z' — z) tanq z' sin s cos /'.

Während wir nun in dem zweiten Ausdruck rechts si^i {z' — z) durch

— sin s cos l und tang z' cos V durch tang z cos l ersetzen dürfen, weil dadurch nur

Fehler von der nächst niederen Ordnung begangen werden, ersetzen wir im

ersten cos z' durch cos s cos z + sin s sin z cos l und erhalten nach leichten Um-
formungen

k sin^ s {cos^ z -\- sin^ z cos"^ l) dk— sinsds sm 1 = — ^
; -. > j- sin^s cosH iangz (22)

cos z cos s cos z -+- sm s sm z cos l dz o
\ /

oder

,, 1 + tang'^ z cos^ l dk . „ , ,^„^
ds sm 1 = k tang s :

:;
, -h -7- sm s cos'' Hang z (23)* \-\- tangs tang z cos l dz o \ /

und wenn wir den ersten Bruch in eine Reihe entwickeln

ds sin \"=k tang s{\-{- tang^z cos'^l— tang z tang s cos l— tang'^z tang s cos^l . . .)

^dk .

^^^
(24)

H- -j- sin s cosH tang z,

oder endlich

CT — s = ds = ks{l + ta?ig^ z cos^ l) — k sin \" s'^ tang z cos l{\ + tang"^ z cos^ l^

dk ^. (25)
-\- ~r s cos'- 1 tang z.

Um die • Refraction für den Positionswinkel d. h. zunächst für den Winkel /

zu berechnen, gehen wir aus von den Gleichungen

sin s cos l = cos z' sin z — sin z' cos z cos A
1 I A (26)sm s sm l = sm z sm A,

woraus durch Division

sin z
cotafig l = cotang z' ^ — cotang A cos z. (27)

Valentiner, Astronomie. I. ig
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Die Differenziation ergiebt

dl .coszdz sin z dz' ^ . ,— -^-^j = cotang z —:

—-.
9 , •

—
-, H- cotang A sin zdz

stn^'l * S171 A sin^zsmA °

k ( . ,
. .

sinz \= ——:;

—

—777 I sin z cotang z -\- cos A sin z tang z — —.—
•,

} I
—

sinAsinV^X ^ * smz'cosz)

dk sin {z' — z) sin z
(28)

dz sin 1" sin z' cos z' sin A
oder

dl sin 1" ksinz
, „ , a ^ \ \—;-T-,— = —:—-.

—
-.—

j

; {cos z — COS z cos^ z — COS A Sin z COS z sin Z) —
sm ^ l sm A sin z cos z cos z ^

dk sin s cos l sin z

dz sins sin l cosz'

__ — f(os z sin z — cos A cos z' sin z)— -j- cotang l tang z (29)
sin A cos z cos z'

^ 'dz * * \ /

k sin z sin s cos V dk
,= -- :—-j- 7 -^ cotang l tang z.

cos z sin A cos z dz

Da nun
cos z — coss cos z'— cos l = -.

—j—. , (dO)
sin z sm s

so wird

sin z (cos z — cos s cos z') dk . ^

dl sin \ = k sin^ l -.

—
\ r^—j— — -y- sml cos Itang z

cos z sin z cos z sm A dz

ksin Itangz(cosz— coszcos^s—cos s sins sinz cos l) dk . ^= T—^, : -.

FT -T" sin lcos ltang z
sm s {cos s cos z + sm s sm z cos l) dz

cos z sin s — cos s sin z cos l dk= k sin Itang

z

; -. -. > — -r- sin l cos Itang z
^ cos z cos s + sin s sm z cos l dz

tang s — tang z cos l dk .= k sin l tang z : >
— -j- sm l cos l tang z

1 H~ tang s tang z cos l dz

und wenn wir auch hier den Bruch in eine Reihe auflösen

dl sin i"= k sin l tang z tang s — k tang^ z sin l cos l ~ k sin l cos l tang"^ z tang"^ s

o
dk

,

(^^^

+ k sin l cos"^ l tang s tang'^ z — k sin l cos^ l tang^ z tang ^ s — -7- sin l cos l tang z.

Also haben wir endlich

k
X — l = dl ^= — —.—TTT tang'^ z sin l cos l -\- ks tang z sin / ( l + tang^ z cos^ l)

^"''

(33)
dk sin l cos ltang z— k sinl s"^ sin l cos Itang^ z {\ -\- tang^ z cos^l) - -j .—rj-,

•^ ^ * 'dz sm 1

Da indessen nicht der Winkel /, sondern der Positionswinkel p auf der Platte

gemessen wird, welcher mit / durch die Gleichung

p — q=-l,

wo q der sogen, parallactische Winkel ist, verbunden ist, so führen wir überall

p — ^ für / ein und für

dl = dp — dq,

wo
k

dq = -^~jT7 l^n^ 2 sin q tang 8 (34)

(s. Refraction) ist, und es ist der Unterschied zwischen dem wahren Positions-

winkel u und / zu suchen.
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Führen wir nun mit Bessel (Astr. Unters. I, pag. 157) statt der scheinbaren

die wahre Zenithdistanz C ein, nach
dk

dz
X tang^ ^ = k tang^ z -\- -j- tang z,

so gehen die Gleichungen (25) und (33) über in

a — s = ks -^ yLS tang'^Z,cos^{p — g) + Bs^ (35)

X k
TZ— p= —

-.^Y^
tang^ ^ sin{p — q)cosip — q) — jr^,j tang z sin q tang h

+ A's -\- B's'^.

Hierin ist

^ = — k sin l" tang z cos {p — q)[\ -4- tang'^z cos^ {p — q)]

A' = ktangz sin{fi — q)[l -+- tang"^ z cos^ {p — q)\ (36)

^' = — ksin l"sin {p — q) cos {p — q) tang"^ z[\ + tang^ z cos^ {p — q)].

Diese Gleichungen (35) erlauben die Berechnung der Refractionscorrectionen

in sehr einfacher Weise; k und x sind den BESSEL'schen Tafeln zu entnehmen,

C, z, q, 8 sind die für den Mittelstern der Platte geltenden einfach zu berechnen-

den Ausdrücke, die also für alle Sterne gleichmässig gelten. Die jedesmalige

Messung Hefert s und p, womit die Correctionen leicht mit Hilfe von Tafeln

gewonnen werden können. In der Gleichung für it — / kann das Glied B' s"^

immer bei Seite gelassen werden, da die Messungen der Positionswinkel doch

nicht dieselbe Genauigkeit haben, wie die der Distanzen. Bei nicht zu grossen

Zenithdistanzen werden auch die GHeder Bs^ und A' s vernachlässigt und -^ = x

gesetzt werden dürfen. Endlich ist der Ausdruck

— k tang z sin q tang S

eine constante Correction aller gemessenen Positionswinkel und kann, da sie die

der Anhaltsterne und die der unbekannten Sterne in gleicher Weise beeinflusst,

überhaupt fortgelassen werden.

Mit allen diesen Einschränkungen wird die Refractionscorrection einfach:

o — s = ks[\ -\- tang^^ cos'^{p — ^)]

k
TT — / = — 27^7^- tang'^ •(. sin^ {p — q). (37)

Einfluss der Präcession, Nutation und Aberration. Da Präcession

und Nutation nur die Lage des Himmelsäquators resp. des Poles verschieben, so

wird durch sie nur der Deklinationskreis der Mitte der Platte, von welchem alle

Positionswinkel an gezählt werden, um einen kleinen Winkel gedreht, also alle

Positionswinkel um eben diesen Betrag gleichmässig verändert, die Distanzen

aber nicht beeinflusst. Die Aberration hingegen bewirkt ebenfalls eine für alle

von demselben Stern aus gezählten Positionswinkel constante Drehung, und ver-

grössert alle von demselben Stern aus gemessenen Distanzen in dem gleichen

Maasse (Bessel, Astron. Unters. I, pag. 207). Drücken wir die erforderlichen

Correctionen in den im »Berliner Astronom. Jahrbuch« für die Berechnung der

scheinbaren Oerter üblichen Hilfsgrössen aus, so werden die gemessenen Positions-

winkel und Distanzen auf wahre füi den Anfang des Jahres gebracht durch

A;> = - {a'A + b'B + c'C-^ d'D)

^s = s{cC -h d£>).
^"^^

Der Faktor von j ist ebenso wie /^p constant für alle Sterne. Ersterer

kann daher bequem mit der gleich zu erwähnenden NuUpunktscorrection, letzterer

mit dem Scalenwerth vereinigt werden.

19*
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Scalen werth. Die auf der Platte gemessenen Distanzen correspondiren,

wie schon zuvor erwähnt, mit den Tangenten der wirklichen Distanzen der

Sterne, falls keine weitere Distorsion des Feldes vorhanden ist. Man wird nun

auf der Platte eine Anzahl gut bestimmter, möglichst symmetrisch um den

Mittelstern gelegener Sterne auswählen (Jacoby nahm bei den Plejadenplatten 6),

welche in grosser Entfernung, aber nicht dem Rande allzu nahe liegen. Die

symmetrische Lage um den Mittelstern bezweckt, Fehler in dessen Position und

etwaige Messungsfehler, die von der Richtung abhängen sollten, unschädlich zu

machen. Ist nun j- die berechnete Distanz in Bogensecunden, m die Anzahl der

Scalentheile, die am Mikrometer gemessen sind, und r der zu bestimmende

Werth eines einzigen Scalentheiles, so ist

s z= mr -+- a {mrY + ß {mrY + . . . .

sin^ 1"
wo, wenn keine eigentliche Distorsion stattfindet a ^ 0, ß = — —-— ist;

r sowie die Coefficienten a, ß sind nach der Methode der kleinsten Quadrate

zu ermitteln. Eine nicht senkrechte Lage der Platte im Fernrohr zur optischen

Axe würde sich dadurch verrathen, dass die Anhaltsterne auf der einen Seite

andere Scalenwerthe ergeben als auf der anderen, man könnte dann aus vielen

Anhaltsternen eine Formel tür j' ableiten, die auf der rechten Seite noch ein

Zusatzglied s sin {p + p) hätte, wo s und p als weitere Unbekannte zu bestimmen

wären, doch erspart man Zeit, wenn man die Platte verwirft und die anderen

besser orientirt.

Nullpunktscorrection.

einige Astronomen bekanntlich

oder

Die Richtung des Deklinationskreises lassen

sich selbst auf der Platte aufzeichnen, indem

nach Vollendung der Aufnahme das Fernrohr

festgehalten wird, sodass die Sterne über die

Platte hinlaufen. Bei der raschen Bewegung

zeichnen aber nur die helleren eine Spur, unter

anderen auch der bei den Messungen zum Aus-

gangspunkt genommene Centralstern. Die von

ihm nach dem äussersten Ende seiner Spur ge-

zogene Gerade ist der eine Schenkel sämmtlicher

zu messenden Positionswinkel, und diese sind

zunächst um 270° zu vermehren, um auf wahre

Positionswinkel gebracht zu werden, aber dann

noch um einen kleinen Winkel, da die genannte

Gerade (am Himmel der grösste Kreis, der zwei

nahe Punkte eines Deklinationskreises verbindet)

mit dem Stundenkreis des Centralsternes weniger

als einen rechten Winkel einschliesst. Der kleine

Winkel e (Fig. 107), welcher die Abweichung

beträgt, findet sich durch sein Complement, den

Winkel FSO'S' im sphärischen Dreieck, wäh-

rend SOS' der Parallelkreis ist. Es ist nämlich,

nach den Bezeichnungen in der Figur

cos FS' = cos FS cos SO'S + sin FS sin S O' S' cos (90 — e) (39)

sin 8 = sin S cos s -+- cos S sin s sin e,

wenn s der Abstand SS' in Bogen grössten Kreises bedeutet, also
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sinß (1 — cos s)
sin £ = r—

^

= tmig tan? \s
cos 8 sin s

o ö 2

oder ^ ^

£ = ^^ fang 8,

s ist auf der Platte auszumessen und ist bekannt. Nun wird aber der Ort des

Endpunktes der Sternspur auch durch die Refraction verschoben, und zwar im

k
Positionswinkel 270° laut (37) um -t- . ,, fang^ ^sin 2 q, wo das Vorzeichen

umgekehrt wurde, weil hier von wahren auf scheinbare Grössen übergegangen

wird (dabei ist das Glied ktangzsinqtang8 wie immer fortgelassen). Endlich

fügen wir auch die für alle Positionswinkel constante Correction für Präcession,

Nutation, Aberration hier an, sodass die Nullpunktscorrection wird

k
\stang8 + -^^-zrrJang^^sin'iq — {a'A + b'B ^ c' C -^ d' I)). (41)

Dieselbe ist für jede Platte constant, und den von dem Ende der Sternspur

aus gemessenen Positionswinkeln hinzufügen.

Falls, wie es auch vorgeschlagen ist, das Aufzeichnen der Sternspur unter-

bleibt, muss man durch Vergleichung der gemessenen Positionswinkel einer

grossen Zahl bekannter Sterne mit den berechneten unter alleiniger Rücksicht

auf die Refraction, die Nullpunktscorrection empirisch bestimmen.

Aus den corrigirten s und p erhält man dann die gesuchte Rectascension a

und Deklination 8 des Sterns mittelst der geschlossenen und strengen Formeln
sin 8 = sin s cos p cos D + cos s sin D,

r A\ \ -^ (42)
sin (a — A) = sin s sinp sec 0, ^ '

wenn A und D die Coordinaten des Centralsternes sind. Man erhält so zunächst ö

und mit Hilfe dieses die Rectascensionsdifi'erenz und so die Rectascension des

Sterns selbst. Tafeln vermögen hier die Rechnung zu erleichtern. Man kann
aber auch auf die Coordinatendifferenzen ausgehen und die erste Gleichung nach

Mac Laurin wie folgt entwickeln:

18—DY (8—DY (0— Z>)4
sin 8= sinD-\- {8— D)cosD— ~- sinD— -—~- cosD + '^

—

7r~- sin

D

l D 24

=
l^-y

—^j
cosp ^'^•f -^ + (1 - Y "^

ll )
^"'' ^'

(43)

wobei nur die Glieder vierter Ordnung noch berücksichtigt wurden. Hieraus ist

dann 8— Z> nach der Methode der unbestimmten Coefficienten zu ermitteln. Es sei

8 — D = s cos p -\- ds'^ -\- ^s^ + -^s*, (44)

so haben wir für a, ß, 7 die Gleichungen

IX cosD — \cos'^p sin D = — ^sin Z>,

^ cosD — a cosp sin D — \cos^p cosD = — \cos p cos D, (45)

\ cosD — ß cos p sinD— ^a^sifiD— ^acos^p cosD-\- ^V ^<^s *p sinD= ^^ sinD,
woraus der Reihe nach wird

a = — \ tatigD sin ^ p,

ß = — ^ cosp sin '^ p — \ sin^ pcosptang^ Z> = — \ siti^ pcosp{\ + ^tang'^ D),

7 = 2V ^^^^ D{\ — cos^ p)^^ tang ^ D sin ^ p —\ tang D sin '^ p cos^ p (46)

—
^ sin

^ p cos^ p tang Z> (1 + 3 tang ^ D)
= [-^ tangD sin ^ p — \ sin ^ p cos^ p tang D][\ + 3 tang 2 D].

Um in gleicher Weise a

—

A in eine Reihe nach Potenzen von s zu entwickeln,

müssen wir es zuerst durch p, D und s allein ausdrücken. Dies geschieht durch

Benutzung der Gleichungen:
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sin (a — A) cos 8 = sin s sinp

woraus

(47)
cos (a — A) cos = cos s cos D — sin s sin D cos p,

^ ^

tang (a — Ä) \cos D — tang s sin D cos p] = tang s sin p
oder

[(a — A) -h l {rt. — Ay^] [cos Z> — (j + ^ j3) sin D cos p\ = {s + \ s^) sinp, (48)

und setzt man nun

a - ^ =—"^-^ + a' ^2 + 3' ^3 + y ^4 (49)
cos D r I ' V /

so wird

a' cosD — sinp cosp tang Z> =
sin i^

^^ cos D + 7,
—-5^ — 's! sin D cosp = 4- sinp ..„.^ 3 cos^D jr i r

^^Q^

a' sin^ p ,
„ sin^p

. ^
i cos D H ^ — ß si7i D cosp — \ sinp cos p tangD — -z Yf\ ^^^D cosp= 0,

woraus

, . tangD
a == sin p cos p -7^-

^ ^ cos D
,

sinp sin p cos^ p tang^D sin ^ p
^ ^ YcosD

-^

cos~D '?>cos^'D

sin^ptang^D sinpcos'^p
, „ . _.=

i- fi ^- -^—n (1 + 3 tang'^ D) ,...
3 cos Z> % cos V ^ ° ' (51)

sin^p cos p tang

D

„ ^, sin p cos ^ p tangD sin^p cos p tangD
'

Z cos D ^ ' 3 cosD cos^ D
sin p cos^p tangD

, „ „ ^, sin ^p cos p tang^D+
YT^iD (' + ä tang^D) ^^^^

= - ^Jlll^il^-S^
(1 _^ 3 l,„g, ^) + sintuc^.^'p^

(2 + 3 tang^ D).

Führen wir nun noch die abkürzenden Bezeichnungen ein

s cos p = m s sin p =i n,

so wird

5 — D = m — ^n^sin V^ tangD — \mn^sin^ 1"(1 + %tang^ D)
+ (^^n'^—\n'^ni^)sin^V\\ + 3 tang^ JD)

{a— A) cosD = n + mnsin \" tangD — ^n'^sin^ 1" tang^D (52)

-h^nm^sin^ l" (l + Stang^D)—}n^msin^ l" tangD {l -h S tang^£>)

-h^nm^sin^ 1" ta/ig Z> (2 + 3 tang^ £>).

Hier sind die entsprechenden Potenzen von sin 1" beigesetzt, die in den

vorausgehenden Entwickelungen der Kürze halber weggelassen waren. Die

Faktoren, mit welchen die Produkte und Potenzen von m und ?i niultiplicirt sind,

sind für die ganze Platte constant, sodass die einzelnen Glieder aus Tafeln mit

dem doppelten Argument m und fi entnommen werden können. Dann gestalten

sich die Ausdrücke, in denen nun die Faktoren logarithmisch angesetzt sind,

wie folgt, wobei noch zu bemerken ist, dass die beiden Glieder 4. Ordnung,

wenn D nicht sehr grosse Werthe annehmen sollte, unberücksichtigt bleiben

können:
{d — D) = m — [4-384545 — 10] n^tangD

— [8-59300 — 20J w«2 (1 -i- 3 tang"^ D)

+ [2-67651 — 20] n^ tangD (1 + 3 tang"^ D) ^^^>

— [3-27857 — 20] m"^ «2 tang Z> (1 + 3 tang"^ D)
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(a — A) cos D = n -\- [4-685575 — 10] mn tangD
— [8-89403 — 1^\n^tang^D

+ [8-89403 — 20] w^/^ (1 + 3 tang^ D) (54)

— [3-57960 — ^Q)]mn^tafigJ){\ + d tang^ D)
+ [3-57960 — 20] m^n tang X> (2 + 3 tang"^ D).

Wir kommen endlich zur dritten Methode, der sogenannten

III. parallactischen Methode, die von Kapteyn vorgeschlagen wurde. Die

Idee, von welcher Kapteyn ausgeht, ist die folgende: Betrachtet man eine Platte

aus der Entfernung, welche gleich dem Abstand der Platte von der Mitte des

Objectivs während der Aufnahme im Fernrohr ist, so kann man, wenn die Ver-

zerrungen der Schicht als verschwindend vorausgesetzt werden, die wirklichen Sterne

am Himmel durch ihre Bilder auf der Platte verdecken, und man kann also, wenn
man das Auge durch den Durchkreuzungspunkt zweier Axen eines Aequatoreals er-

setzt, auf der Platte ebenso wie am Himmel Rectascensions- und Deklinationsunter-

schiede messen, falls sich nur die optische Axe, die Stundenaxe und die Deklina-

tionsaxe genau in einem Punkte schneiden. Dieses Aequatoreal ist mit Stundenkreis

und Deklinationskreis (beide fein getheilt) und Ocularmikrometer ebenso versehen

wie ein zum Zwecke astronomischer Messungen bestimmtes. Die Platte muss
ihm gegenüber fest vertikal montirt und in ihrer Ebene um einen Positionswinkel

drehbar sein, der an einer Kreistheilung abgelesen werden kann. Das Aequatoreal,

dessen Stundenaxe horizontal liegt, ist dann auf einem Tisch aufgesetzt, der um
eine verticale Axe drehbar ist. Um nun die Beobachtungen anzustellen, klemmt
man die Deklinationsaxe fest auf die Ablesung, welche der Deklination der

Mitte der Platte für 1900-0 entspricht, dann dreht man das Rohr um die Stunden-

axe, sodass es in die Ebene des Horizontes kommt, und hierauf um die vertikale

Axe, bis die Plattenmitte in der Mitte des Gesichtsfeldes erscheint, und klemmt
zuletzt die Vertikalaxe. Nimmt man nun auf der Platte zwei bekannte Sterne

nahe gleicher Rectascension aber recht verschiedener Deklination und bestimmt

mittelst des Instrumentes ihren bekannten Rectascensionsunterschied für die

Epoche 1900-0, so muss die Platte mittelst des Positionskreises so lange gedreht

werden, bis die Messung den bekannten Werth ergiebt; dann ist die Platte

sehr nahe richtig gegen den Aequator von 1900-0 in Bezug auf das Instrument

orientirt.

Man kann nun entweder direkt von allen Sternen die Rectascensions- und
Deklinationsunterschiede gegen die Plattenmitte ausmessen, dann ist es aber

nothwendig, die Fehler des Instrumentes, deren nicht wenige bei der grossen

Zahl von vorgeschriebenen Bedingungen in Betracht kommen, genau zu kennen,

und ihren Einfiuss bei den Messungen zu berücksichtigen. Kapteyn hat im
»Bulletin du Comitd permanent« pag. 401 eine ausführliche und vollständige

Theorie der Fehler des parallactischen Instrumentes gegeben, welche hier zu

reproduciren einem vollständigen Abdruck der umfangreichen Arbeit gleich-

kommen würde. Will man dei grossen Mühe der Bestimmung dieser Fehler

und ihrer rechnerischen Berücksichtigung bei den Messungen aus dem Wege
gehen, so kann man nach dem Vorschlage von Gill auch so verfahren, dass

man ausser sämmtlichen Sternen der Platte auch sämmtliche Durchschnittspunkte

des auf sie copirten Netzes misst, und so gewissermaassen das Instrument nur

zur Interpolation der Sterne zwischen die Maschen des Netzes benutzt. Freilich

wird dadurch wieder die Arbeit des Messens sehr erhöht, und wenn die Linien

des Netzes nur 5' (anstatt 10' wie anfangs beabsichtigt) nach dem Beschlüsse
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der Commission von einander abstehen, so hätte die Platte, die 2 Grade im

Geviert enthält, 576 solcher Schnittpunkte, und das ist mehr, als Sterne auf ihr

im Durchschnitt innerhalb der zunächst in Betracht kommenden Grössenklasse

zu erwarten sind.

Geht man nach letzterer Methode vor, so hat man noch die Wahl, ob man

jeden Stern auf das Fadenkreuz in die Mitte des Feldes einstellen und beide

Kreise ablesen will, oder ob man die Deklinationsaxe ungeändert geklemmt

lassen und zonenweise fortschreitend die Differenzen der Sterne gegen den

Parallelkreis der Mitte des Gesichtsfeldes mittelst der Mikrometerschraube aus-

messen will. Kapteyn befürwortet den letzteren Vorgang, da es dann weniger

leicht ist, Sterne zu übersehen, und wenn ein Gehilfe am Stundenkreis sitzt,

dann thatsächlich ohne Ortsveränderung der Beobachter die Platte rasch durch-

messen werden kann. Damit zeigen sich erst ganz die Vortheile dieser Methode,

die nun sofort die Rectascensions- und Deklinationsunterschiede für die Epoche

1900*0 durch die direkten Ablesungen liefert.

Zur Reduction der Beobachtungen sind nun zuerst wie bei jedem Aequatoreal,

der Schraubenwerth und die Neigung des Fadennetzes gegen den wahren

Stundenkreis zu ermitteln, ferner muss, weil bei einem so grossen Instrument

während der Messungen Veränderungen hauptsächlich in Folge der Körperwärme

der Beobachter zu befürchten sind, wenigstens ein Punkt des Netzes vor Beginn

und nach Schluss der Beobachtung jeder Zone darauf hin untersucht werden,

ob sich beide Male für ihn dieselben Coordinaten ergeben, andernfalls sind

die stattgehabten Veränderungen der Zeit proportional anzubringen.

Was bei der Reduction der Beobachtungen die Refraction angeht, so kommt
dieselbe nur in differenzieller Weise in Betracht, und es können die hierher

gehörigen Formeln dem Artikel Refraction entnommen werden.

^ \_cos^ü sin^ {0 ->r N) \ sin^{JV+ü)) J

^\ ncosN . AS ]
(55)

wo Aa, Aö den Rectascensions- bezw. Deklinationsunterschied bedeuten, 8 die

Deklination des gemessenen Sternes, n und JV, sowie k die bei der Refractions-

berechnung üblichen Grössen sind. Falls man die Faktoren von Aa und A8 in

diesen Formeln nicht für die ganze Platte constant setzen kann, indem man mit

den für die Mitte der Platte geltenden Werthen rechnet, also bei hohen

Deklinationen und geringen Höhen, so wird man sie für 9 äquidistante, um 1° in

jeder Coordinate von einander entfernte Punkte rechnen, nämlich für die Mitte

der Platte, ihre Ecken und Seitenmitten, und kann dann leicht für jeden anderen

Punkt der Platte interpoliren.

Ferner ist der Einfluss der optischen Distorsion und der Deformation sowie

eines Orientirungsfehlers des auf die Platte aufcopirten Netzes gegen den

Stundenkreis der Mitte der Platte während der Exposition zu erörtern. Die

Distorsion kann für jeden Durchschnittspunkt des Netzes ein für alle Mal für

alle Platten desselben Fernrohrs ermittelt werden, indem man im Originalnetz

und bei einigen Platten die Coordinaten der gleichen Punkte ausmisst, und so

kann man sich eine Tafel anlegen, welche die Distorsion Ajv und Aj für jeden

Netzpunkt x, y giebt. In Folge der verschiedenen Temperatur bei der Auf-

copirung des Netzes und während der Aufnahme mögen nun die Coordinaten

der Netzpunkte auf der Platte in (a -|- Aa:) (l + fx) und (j -j- A^) (1 + |x) über-



Astrophotographie. 297

gehen, ferner sei die durch die Mitte der Platte gehende Linie des Netzes,

anstatt mit dem Stundenkreis während der Aufnahme zusammenzufallen, vielmehr

um den Winkel to gegen ihn verdreht. Wird dann x -+- ^x = ^, y ~\- ^y = tj

gesetzt, und ist p der scheinbare Positionswinkel des durch ^, yj repräsentirten

Netzpunktes an der Mitte des Netzes, und Fq (1 -1- v) die Focaldistanz während
der Aufnahme, s die scheinbare Distanz des Netzpunktes $, y] von der Mitte,

so ist

fang{p + .) = -^
(56)

(1 + ,jl)i/P~+^= Fq(1 + y)^angs.

Der Einfluss der Präcession von der Epoche der Aufnahme bis 1900"0, der

Nutation und der Aberration auf den Positionswinkel und die Distanz sind nun
aber, wie schon früher erörtert, derart, dass alle wahren Positionswinkel k sich

von dem scheinbaren p um einen für die ganze Platte constanten Winkel z,

T = (1900 — nsin AsecD — {a! A + V B + ^'C+ d' D) (57)

unterscheiden, während alle Distanzen um 1

—

A verkleinert werden, wo
h= cC-\- dD ist. Also ist die wahre Distanz

n = s{\— h),

der wahre Positionswinkel

sodass wir erhalten

K = p -\- T,

lang (tt — T
^' = ~.

(58)

(1 + fx) >/$2 + ^2 = ^^(1 + ^)fa„g _ (1 -t- h) iang G,1 = ^0(1

welche letztere Umwandlung wegen des kleinen Werthes von h erlaubt ist.

Kürzen wir nun weiter ab

Oi — T = ^p\

so wird

(1 -4- v)(1 + h)

1 H- IX

= 1 H- X,

tang (tt H- A/) = —

oder

F^{1 H- \)ta?iga = "j/^s ^ 7)5*

TT = arctang — — A/

ff = arctang
yi5 -^F.i^'

^0 i^o'+S2 + T)2-

In dem Dreieck P^^^S^ (Fig. 108) stelle nun P^
den Pol, öj die Mitte des Netzes, S^ den Netzpunkt \^ r\

vor, wie er sich scheinbar an den Himmel projicirt,

dann ist der Winkel P^ ßj S^, den wir gleich P setzen

wollen, = ^ H- (u oder arctang— und die Seite ßi^j, die kurz 1 heissen möge,

(A. 108.)

= arctang
V^^

^0
; wir müssen diesen Winkel also um das Differential A/,

verkleinern, um auf die wahren Werthe tc und cjdie Seite um „ „
, t„ , „

zu kommen, und haben nun die entsprechenden Differentiale in Rectascension

und Deklination zu suchen, a, 8 seien dabei die wahren Coordinaten des Netz-
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punktes ^, tj; a'8' die scheinbaren dem Dreieck PjQ^^j entsprechenden, A, D
die der Mitte der Platte, also die von Qj. Nach den Differenzialformeln des

sphärischen Dreiecks haben wir, wenn wir noch den Winkel P^S^'Sl^ mit S^

bezeichnen

ü^(öj P\S\) = d^a'— A) = {sin S^ ^5 — sin 2 cos S^ dP) sec d

dh^ = — cos S^ dl^ — sin 2 sin S^ dP ^ ^

dP ist = — A/>

^2^- y^/^;^+^; ^-x i\ ,
=-i ^j^,^ ^-isinicosi, m

^0^
also

a — ^ = a' — ^ — i^ksin S^ cos 2 — A^ ^^^ .S^) «« 2 sec 3'

8 — Z> = 8' — Z> + (X <:^^ .S^ (rd?j 2 + A/> i-/« ^^ ) ^m 2,

mithin

8 = X> -h ^' -H Z' X + J/'A^

1 — 2 ii« 2

^
*' ""^"^ 27 cotang 2 — /ö;«^ Z> ^ö^ Z*

cos P — 2 ^?>z2 ^ (a' — Ä){cos P -h cotang 2 /<^«^ Z?) ^(?^^D

und dann

so wird

also

I

j/« {> ^05- {D -\- &) <:^^
(f
— sin cp <r(?j Z>

* cos% cos {D + &) f(?^
<f
— ^m 9 sin D

sin <p cos {D -\- &) J^f d
/««^ Ä' - /««f d = -

,^^ ft ^^^ ^r, + 0) ^^, cp - 5m 9 sinD
^

cos {D + ^ -\- ^) sec %
1 4- /ö«^^ /a«^» =

.^5 » r^. (Z» H- ») ^^5 9 - sin 9 ./V^ Z»

/g;?^ K' — ^^7?^

&

_
, CIN _ _ sin^lcos_{Pj^_^

—-—-^^-^—-^ _ tang CA - ü) - ^^^ (^ _^. {^ + ^)

(63)

(64)

und in diesen Gleichungen ist

sin P
K = arctang (a'— Ä\ = arctang 7^

—

^s r-^:^ 7, (65)^ ^ ^ cos D cotang 2 — sinD cos P ^ ^

K' = arctang (8'- Z)) = arctang
^ ^_ ,^,,^3-,^,,^^

-

oder da
cos P + cotang 2 tang D

tang 8 = cos (a - ^)
^^^^^^^ ^ - /^«^ Z» .^. P

IX — Ä\ cos P +- cotang 2 tangD (66)

(68)

A" — «r^/a;^^
^^/^«^a- 2— 2 sin"^ \ (a'— Ä) {cos P^ cotang 2 tang D) sinD cosD ' ^^^^

Da nun aber
% = Fq sin Ptang 2

7) = Z'o r(?5 Ptang 2,

so giebt dies

?

* F cos D — Y) 5/« D
Y) - 2 5//^^ \K{r^-\- F^ tang Z>) ^^^^ Z>

/a«^A — ^^ _ 2 ^z>22 i Ar( Y] + Zo ^««^ Z>) sin DcosD' ^

und setzen wir

tang & = -ä-
, (70)

tang 9 = sin'^\K sin 2 (Z> 4- ^),
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Die anderen in den Gleichungen (64) auftretenden Hilfsgrössen L, L\ M,
M' werden erhalten, wenn man zunächst berechnet,

sin K cos D
sin S, = ^^F

^ sin 1

^ sin K . ^ ^ , ^ si7i K
L = —.—^ sin S.cosz. M= —.—

fs t^os S,
sin F ^ sin Jr ^

L' = cos S^ sin 2 cos 2 M'= sin S^ sin 2.

Wenn nun die Coordinaten aller Netzpunkte mit dem Aequatoreal aus-

gemessen werden, und wir für die einzelnen Werthe a^, Oj erhalten, und wenn
wir kurz mit J^, Ji die Summe aller Fehler des Instrumentes, der Distorsion des

Feldes und der Platte bezeichnen, so sind die wahren Coordinaten jedes Netz-

punktes für 1900-0

a = a^ + /„

8 = 8j + 78
wo

/„ = ^ -l- iT— ai 4- ZX 4- Mb^p

Ji = D -^ K' — 0^ + Vk + M' ^p
und wenn

gesetzt wird, so ist

y„ = (^^ + ^ _ aJ + A ^ + Z X + M^p
Ji = (Z>o + X' — SJ + AZ> 4- Z'X H- M'^p,

in welchen Gleichungen noch l^A, III), X und i\p unbekannt, die Werthe Aq,

Dq als die genäherten Coordinaten des Mittelpunktes der Platte angenommen
sind, aj, Oj für jeden Netzpunkt gemessen sind, und i^, Z, JZ sowie K', Z', M'
für jeden Netzpunkt berechnet sind. Nimmt man nun alle bekannten, auf der

Platte verkommenden Sterne, berechnet ihre a, 6 für 1900-0, interpolirt für sie die

Factoren K, Z, M, und K\ Z', M', misst ferner ihre a^, o^ mit dem Aequatoreal,

so liefert jeder Stern zwei Gleichungen von der Form

A^ + ZX + J/A/ = e

AZ> + Z'X4- M'^p = e'.

Wenn man die Gesammtheit dieser Gleichungen nach der Methode der

kleinsten Quadrate für äA, l^D, X und A^ auflöst, so kann man sich nach-

her Tafeln construiren für /„ und /§ und erhält dadurch die Mittel, an die

Ablesung jedes Sternes nach Verbesserung für Refraction die Correctionen

anzubringen, welche dann sofort erlauben, seine Coordinaten für 1900-0 zu

ermitteln.

Für alle Platten derselben Deklinationsmitte dürfen die Werthe von Z, Z',

M, M' als für jeden Netzpunkt constant angenommen werden. Für K und K'
ist dieses nicht zulässig, da kleine Verschiebungen in D bei der Inconstanz der

grossen Aequatoreale nicht zu vermeiden sind, man kann aber auch hier die

Grössen K und K' constant annehmen und die kleinen Verbesserungen, welche

von dD abhängen, berechnen nach:

dK=\ sin"^ K tang (Z> + d) dD
dK' = — \ tang"^ KdD

und zu den ein für alle Mal berechneten Werthen von K und K^ hinzulegen.
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7) Geschichtliche Bemerkungen.
Die eisten Versuche, photographische Abbildungen der Himmelskörper zu

erhalten, beziehen sich natürlich auf Mond und Sonne, die durch ihre grosse

Helligkeit am meisten erwarten Hessen, dass ein scharfes Bild auf der photo-

graphischen Platte entstände, ohne dass eine übermässig lange Exposition nöthig

würde. In der täglichen Fortbewegung der Gestirne lag eine nicht leicht zu be-

seitigende Schwierigkeit, und in der ersten Zeit der Versuche namentlich, wo
die mit den Fernrohren verbundenen Uhrwerke nicht die heute erreichte Exact-

heit besassen, machten sich die Uebelstände und Mängel in dieser Beziehung

in hohem Grade geltend. Man hat damals in sehr verschiedener Weise probirt,

das Licht des betreffenden Objects immer auf dieselben Theile der Platte wirken

zu lassen, indem man entweder durch Bewegung des Fernrohres mit der Hand
unter gleichzeitiger Beobachtung durch den mit dem Hauptfernrohr verbundenen

Sucher das Object an derselben Stelle des Gesichtsfeldes erhielt, oder indem

man mit einer Schraube die Platte, soweit es die Verhältnisse gestatteten, be-

wegte. Die geringe Empfindlichkeit der Platten in jener Zeit mag dazu bei-

getragen haben, dass die erhaltenen Abbildungen nicht zum Theil noch mangel-

hafter ausfielen, jedenfalls konnte dieses an sich rohe Verfahren zu keinem scharfen

Bilde führefi.

Bald nach Erfindung der Daguerreotypie wandte H. Draper im Jahre 1840

unter Benutzung eines Fernrohres von 130 mm Oeffnung dieses Verfahren auf

den Mond an und erhielt eine Anzahl Monddaguerreotypen, welche bei einem

Durchmesser von 25 mm die hervortretendsten Gebirge des Mondes zeigten.

Trotz dieses sichtlichen Erfolges wurden keine weiteren Versuche in den nächsten

10 Jahren gemacht, bis G. Bond in Cambridge (Mass.) unter Beihilfe der Photo-

graphen Whipple und Jones mit dem dortigen 14 zölligen Refractor Mond-

daguerreotypen erhielt, die auf der Ausstellung in London 185 1 Aufsehen er-

regten. Seit dieser Zeit hat die Sternwarte in Cambridge mit keinen wesent-

lichen Unterbrechungen den stellarphotographischen Aufnahmen ihre Arbeitskraft,

abgesehen von anderen Arbeiten, gewidmet. Ausser ihr sind es lange fast nur

Freunde der Astronomie gewesen, welche auf ihren eigenen, mehr oder minder

reich ausgerüsteten Sternwarten dieses Gebiet zu kultiviren strebten.

Auch zur Zeit der Phasengestalten wurden Photographien von Bond ver-

fertigt, welche vielfachen Beifall fanden, die aber Bond selbst noch nicht be-

friedigten, da das Uhrwerk des Refractors diesen nicht mit genügender Regel-

mässigkeit fortbewegte. Erst als im Jahre 1856 ein neues Uhrwerk angebracht

war, setzte man die begonnenen Arbeiten auf diesem Gebiet mit erneutem Eifer

fort. Schon damals zeigten die Anwendungen der Pliotographie auf andere

Himmelskörper das ganz verschiedene Verhalten derselben gegenüber der photo-

graphischen Platte. Jupiter z. B. wirkte bei reducirter gleicher Helligkeit 14 mal

stärker auf die Platte als der Mond. Auch die Erkennung der Thatsache, dass

der Brennpunkt der chemisch wirksamen Strahlen nicht mit dem optischen

Brennpunkt zusammenfiel, machte neue Schwierigkeiten, indem man entweder

empirisch den ersten Punkt suchen musste, wenn gewöhnliche Refractoren zur

Anwendung kamen, oder indem man dahin trachtete, eigens construirte, photo-

graphische Fernrohre zu benutzen.

Einer der eifrigsten Förderer der Astrophotographie war Warren de la Rue

in Cranford bei London, der im Jahre 1852 schon gute Abbildungen des Mondes

erhielt, indem er ein 12 zölliges Spiegelteleskop gebrauchte. Indessen sind die

Resultate, welche ihn in dieser Beziehung so bekannt gemacht haben, aus
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späterer Zeit, und aus diesen ersten Jahren muss der Bemühungen des

Prof. Philipps in Oxford, der sich auch mit Zeichnungen der Himmelskörper

beschäftigte und die vorzüglichsten Marszeichnungen lieferte, gedacht werden.

Er gebrauchte aber immerhin mit seinem 6 zölligen Fernrohr eine Expositions^eit

von 5 Minuten, und irgend eine Vergrösserung gestatteten die erhaltenen Photo-

graphien nicht; die Unebenheiten der Mondoberfläche waren jedoch deutlich

zu erkennen. Was die Länge der Expositionszeit betrifft, so gebrauchte Warren

DE LA RuE damals nur etwa 20 Secunden, und auch Philipps hatte ein Jahr

später in Folge der erhöhten Empfindlichkeit der Platten keine längere Zeit

nöthig. Bald nachher gelang es sogar Crookes, in Folge weiterer sehr erheb-

licher Vervollkommnung der Platten, ein Bild nach nur 4 Secunden Exposition

zu erhalten. Der grösste Versuch wurde damals mit dem 23 zölligen Spiegel-

teleskop von Craig durch Reap gemacht, aber man scheiterte an dem Fehlen

des Uhrwerks. Bemerkenswerth ist jedoch, dass es Read gelang, schon damals

eine Sonnenphotographie zu erhalten, welche deutlich die schuppige Oberfläche

der Sonne zeigt.

Es würde natürlich zu weit führen und beträchtlich über den Rahmen dieser

historischen Notizen hinausgehen, wenn aller Versuche in dieser Richtung gedacht

werden sollte, die zum grossen Theil doch keinen nennenswerthen Fortschritt

bezeichnen. Von grösserem Einfluss wurden die technischen Arbeiten aus den

fünfziger Jahren, freilich mehr in indirekter Weise, indem die Schärfe der er-

haltenen Photographien sehr viel zu wünschen übrig lässt, ja indem dieselben

eher geeignet scheinen, die photographische Methode zu discreditiren. Vielmehr

sind sie durch die zalJreichen Untersuchungen von Wichtigkeit geworden, aut

welche Secchi geleitet wurde, und die sich vorzugsweise auf die verschiedene

Wirkung der Strahlen auf die Platte beziehen, die aber die Schwierigkeiten

kennen lehrten, welche vor allem beseitigt werden mussten, wenn gute Bilder

erhalten werden sollten, und die dadurch unstreitig für die spätere Entwickelung

von Wichtigkeit wurden.

Sehr werthvoU sind die Photographien, welche im Laufe der Jahre, wie er-

wähnt, Warren de la Rue erhielt. Seine ursprüngHchen Negative waren kaum

einen englischen Zoll im Durchmesser gross und ertrugen eine 17 malige Ver-

grösserung mit dem Mikroskop recht gut, so dass sich nach de la Rue's Be-

hauptung Objecte auf der Oberfläche unterscheiden Hessen, welche kaum mehr

als 2 Bogensecunden gross waren, und im ganzen konnten sie danach der

Beer- und MÄDLER'schen Karte gleichgestellt werden. Auch eine Mondfinsterniss

photographirte er und — was von noch grösserem Interesse — er erhielt eine

Abbildung des Mondes unmittelbar vor dem Eintritt einer Saturnsbedeckung,

wobei die Photographie des Saturn sehr gut gelang. Später hat de la Rue sich

der Sonnenpb.otographie zugewandt. An den de la RuE'schen Mondphotographien

ist zum ersten Mal die mikrometrische Ausmessung versucht worden, dem An-

schein nach jedoch ohne Erfolg.

Wesenthch geringere Schwierigkeiten bot in vieler Beziehung die Sonnen-

photographie. Die ausserordentliche Leuchtkraft legte die Schwierigkeit wenigstens

an eine ganz andere Stelle, es kam auf Anwendung einer möglichst kurzen Be-

lichtungszeit an; ganz geringe Bruchtheile der Secunde genügten bereits zur

Herstellung des Sonnenbildes, und es gelang bald genug, Photographien zu er-

halten, die die Beschaffenheit der Oberfläche mit Deutlichkeit zeigen, viele

Einzelheiten der Flecken, der Fackeln erkennen lassen, und auch die Wirkung

der Atmosphäre unzweideutig zum Ausdruck bringen. In neuerer Zeit wird an



302 Astrophotographie.

verschiedenen Sternwarten täglich, wenn es die Witterung erlaubt, die Sonne

photographirt, sodass thatsächlich die Vorgänge auf ihrer Oberfläche fortwährend

zu verfolgen sind. Diese Sonnenphotographien haben nicht allein für die den

Sonnenkörper selbst betreffenden Fragen Wichtigkeit, sie haben z. B. vor mehreren

Jahren nachweisen können, dass ein einem Planeten ähnlicher Fleck auf der

Sonne, den man damals für einen intramerkuriellen Planeten gehalten hatte,

nur ein gewöhnlicher Sonnenfleck gewesen war. Ein weiterer Erfolg der Sonnen-

photographie ist der erste positive Nachweis, dass die Protuberanzen dem Sonnen-

körper selbst angehören. Zum ersten Male gelang eine solche Daguerreotypie

bei der totalen Sonnenfinsterniss 1851 an der Königsberger Sternwarte. Der

Photograph Barkowski benutzte ein nur zweizölliges FRAUNHOFER'sches Fernrohr,

welches mit dem grossen Heliometer fest verbunden war. Zwei Aufnahmen

wurden gemacht, von denen aber nur die erste bei einer Exposition von

84 Secunden einigermaassen brauchbar war; der zweite Versuch missglückte,

da nach 40 Secunden Belichtung die Sonne wieder hervorbrach. Natürlich

konnte auch eine Photographie einer totalen Finsterniss, die eine Belichtung von

84 Secunden forderte, in Folge der starken Bewegung des Mondes gegen die

Sonne nur eine unvollkommene Vorstellung des Phänomens geben. Und nicht

besser glückte die Aufnahme der totalen Sonnenfinsterniss in Westpoint im

Jahre 1854. Die Finsterniss im Jahre 1860, welche viele Astronomen zu ihrer

Beobachtung nach Spanien und Algerien zog, führte dagegen zu den vorerwähnten

Resultaten, die Protuberanzen zeichneten sich scharf bei nur sehr kurzer Ex-

position ab, die Corona selbst trat deutlich hervor, wenn die Belichtung länger

war, wobei dann freilich die Protuberanzen überexponirt waren. Erst viel später

gelang es Schuster und Draper, das Sonnenspectrum zu photographiren.

In den Dienst der messenden Astronomie trat die Photographie zum ersten

Mal 1874 bei Gelegenheit des damaligen Venusvorüberganges. Die grosse

Seltenheit des Phänomens Hess auf möglichste Vervielfältigung der Beobachtungs-

methoden Bedacht nehmen, namentlich musste man bestrebt sein, das Gelingen

der ausgesandten Expeditionen womöglich nicht auf Beobachtung des Moments

der ersten und letzten Berührung nach den Methoden des vorigen Jahrhunderts

zu gründen. Die verschiedenen Messungsmethoden, ganz besonders die Heliometer-

messungen, waren geeignet, die parallactische Verschiebung der Venus vor der

Sonnenscheibe während des ganzen Vorüberganges ermitteln zu lassen. Eine

Frage grösster Wichtigkeit war nun die, ob es möglich sein werde, etwaigen

photographischen Bildern eine solche Schärfe zu geben, dass unter Anwendung
starker Vergrösserung nachträglich auf der Platte der Abstand des Venus- und

Sonnencentrums sich messen lassen werde und zwar mit einer Genauigkeit, die

diese Messungen den Heliometermessungen gleichwerthig machte. Wenn sich

dies erreichen Hess, musste die photographische Methode eigentlich allen anderen

überlegen erscheinen, da man durch sie das seltene Phänomen gleichsam fixirte

und zu jeder späteren Zeit noch Nachmessungen vornehmen konnte. Ein anderer

Vortheil lag noch darin, dass sich bei unbeständiger Witterung jeder klare

Moment benutzen Hess, ja dass schon eine plötzliche nur momentane Aufklärung

durch die Herstellung eines Bildes auch zu einem Resultat führen musste, was

bei den anderen Methoden nur beim Zusammentreffen besonders glücklicher

Zufälligkeiten eintreten konnte. Diese Vortheile mussten natürlich auch die

Schwierigkeiten aufwiegen, welche in der Mitnahme aller hierzu erforderlichen

Apparate Ingen, indem die Masse, der Umfang der letzteren bei weitem die der

zu den anderen Methoden nothwendigen übertraf. Es galt aber nicht allein die
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Frage des vollkommen scharfen Bildes, sondern es kam besonders auch die der

getreuen Wiedergabe der Erscheinung in Betracht, d. h. es blieb festzustellen,

ob nicht die Fixirung ausser den optischen Unvollkommenheiten Irrthümer hervor-

zubringen vermöchte. Die in der ersten Zeit bekannten Verfahrungsweisen er-

gaben bei den angestellten ferneien Versuchen eine sehr bemerkbare Verzerrung

der Collodiumschicht, und auch das später eingeführte Trockenverfahren wollte

anfangs nicht irgendwie brauchbare Resultate finden lassen. Es zeigten sich un-

regelmässige Verzerrungen bis zum Betrage von 0"02 mm. Indessen gelang es

den Bemühungen doch, neue Methoden aufzufinden, sodass Verzerrungen von

kaum 0*003 mm übrig blieben. Dazu trat als Hilfsmittel, dass man im Brenn-

punkt des Fernrohrs ein feines Glasnetz anbrachte, auf welchem die Entfernung

der einzelnen Linien mit vollster Schärfe bestimmt werden konnte, wie dies ja

im vorstehenden Artikel mehrfach- Erwähnung gefunden hat. Das photographische

Bild der Sonne erschien daher mit den schwarzen Linien durchzogen und durch

Nachmessung der Entfernung der Linien Hess sich so die Grösse etwaiger Ver-

zerrungen ermitteln. Die Erfolge der Voruntersuchungen waren derart, dass von

den verschiedenen Nationen die Aussendung photographischer Expeditionen be-

schlossen wurde, man konnte sich der Anstellung eines solchen Versuches, der,

wenn er gelang, ganz ausserordentlichen Werth haben musste, nicht entziehen.

Schwierigkeit bereiteten die vorher beschriebenen Constructionen der Photo-

heliographen, der Fernröhre, welche zum Entwerfen des Bildes dienten.

Die Zahl der überhaupt erhaltenen Aufnahmen war sehr befriedigend und

übertraf an einzelnen Stationen selbst die grössten Erwartungen; der Erfolg in

der Qualität war aber doch nicht gleich günstig, und im Jahre 1882 wurde von

verschiedener Seite, im Speciellen auch von Deutschland und England, von der

Anwendung photographischer Aufnahmen ganz abgesehen.

Der erste Versuch mit Sternphotographien geht auch schon in das Jahr 1850

zurück, wo Bond in Cambridge ein Deguerreotyp von a-Lyrae und a-Geminorum

erhielt; letzterer zeigte ein längliches Bild, welches jedenfalls durch den Be-

gleiter verursacht wurde. Aber mehr Hess sich damals nicht erreichen, selbst

lang andauernde Belichtung durch a Urs. min. brachte keinen Eindruck auf der

Platte hervor und demzufolge ruhten die weiteren Bemühungen bis zum Jahre 1857,

wo die Photographie als solche einen neuen Anstoss gab. Es ist staunenswerth,

welche Erfolge Bond schon damals erzielte. Es gelang ihm ohne Schwierigkeit,

den Doppelstern \ Urs. min. mit g Urs. maj. in 80 Secunden zu fixiren, und

unmittelbar danach versuchte er die Distanzmessungen. Die Genauigkeit war

eine überraschende, und zwar trotz der zunächst vermutheten Unsicherheit, da

das Bild des Hauptsterns eine beträchtliche Ausdehnung hatte. Bei näherer Be-

trachtung waren aber die Umrisse scharf und symmetrisch genug, sodass sich

aus einer Combination der Messungen die Distanz wirklich auffallend genau

ergab. Eine grössere Reihe solcher Aufnahmen und Messungen Hess für die

Distanz 14"-49 und den Positionswinkel 147*^*5 finden, während W. Struve hier-

für 14"-40 und 147-4 erhalten hatte. Der wahrscheinliche Fehler einer einzelnen

photographischen Distanz war =t 0''*08, ein kleinerer Werth selbst, als ihn

W. Struve für eine einzelne Mikrometermessung gefunden hatte, rt 0""127.

Dieser ungeahnte Erfolg trieb natürlich zu weiteren Versuchen, und während es

1850 unmöglich gewesen, von einem Stern 2. Grösse ein Bild zu erhalten,

konnten jetzt die photographischen Aufnahmen auf Sterne 6. und 7. Grösse aus-

gedehnt werden. Helle Sterne, wie a Lyrae, gaben fast momentan einen Ein-

druck auf der Platte, wie daraus ersichtlich, dass Bond bei angehaltenem Uhr-
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werk auf der Platte eine scharfe Linie erhielt, welche von dem durchs Fernrohr

dahin ziehenden Stern hervorgerufen wurde. Bemerkenswerth ist der Versuch

Bond's, durch Versetzung des Fernrohrs in Deklination eine Reihe paralleler

Linien zu erhalten; dieselben erschienen zeitweise schwach wellenförmig, sodass

sich sogar die Schwankungen des Gestirns, die Folge der Unruhe der Luft, der

Veränderungen der Retraction darstellten. Aber trotzdem konnte die Photo-

praphie in ihrer damaligen Gestalt nicht geradezu von grossem Nutzen für die

Astronomie sein, die Anwendbarkeit beschränkte sich auf die helleren Sterne,

deren Zahl zu gering ist im Vergleich zu der grossen Menge der schwächeren.

Namentlich war die Klasse der Doppelsterne, der Sternhaufen, der Nebelflecke

mit wenigen Ausnähmen ganz von dieser Methode ausgeschlossen, so lange nicht

die Empfindlichkeit der Platte so erheblich gesteigert wurde, dass wenigstens

Sterne der IL Grösse zu erkennen waren. Und diesen Fortschritt bezeichnet

die neuere Zeit, wobei aber immer nicht ausser Acht zu lassen ist, dass die

allgemeine Anwendung der Photographie, der Ersatz aller astronomischen

Beobachtungen für Messungszwecke kaum jemals zu erwarten ist, da in jedem
einzelnen Falle die Frage der Zeitökonomie von hoher Bedeutung ist, und auf

weiten Gebieten der Astronomie die direkte Beobachtung rascher und sicherer

zum Ziele führt, als die Zuhilfenahme der photographischen Platte.

Schon wenige Jahre später gelang es Rutherfurd in New-York, zahlreiche

Doppelsterne und selbst Sternhaufen zu photographiren, aber erst in jüngster

Zeit konnten in der Ausmessung der Photogramme erfolgreiche Schritte geschehen.

Rutherfurd selbst hatte schon die Ausmessungen mit grösster Sorgfalt vor-

genommen, aber nach Verlauf mehrerer Jahre zeigte sich, dass der angewandte

Werth der Schraubenrevolution sich inzwischen verändert hatte, und es Hess

sich nicht mehr ermitteln, wann und wodurch diese Veränderung verursacht

worden. Die Arbeiten und Untersuchungen, die hierüber am Columbia-College

in New-York, welchem Rutherfurd sein sämmtliches photographisches Material

hinterliess, angestellt wurden, haben jenen lange für veraltet und unbrauchbar

gehaltenen Platten grosse Bedeutung gegeben. Dagegen sind die in den siebziger

Jahren von Gould in Cordoba erhaltenen Photographien südlicher Sternhaufen

und Doppelsterne seither noch für die Astronomie ohne Nutzen geblieben. Wie
sehr sich aber die F:mpfindlichkeit der Platten entwickelt hatte, geht daraus

hervor, dass Rutherfurd bereits Sterne der 9. Grösse im Jahre 1864 erhielt.

Später wandte dann H. Draper seine volle Aufmerksamkeit der Anwendung der

Photographie zu, und er ging dabei auch über zur Photographirung der Stern-

spectren, womit er einen ganz neuen Zweig dieser Beobachtungsart entwickelte.

Im Jahre 1881 photographirte er den Nebelfleck im Orion, und auf der Platte

traten Sterne hervor, die sicher nicht heller als 14. Grösse waren, und jetzt

haben die WoLF'schen Arbeiten ergeben, dass es gelingt, bei genügend langer Ex-

position mit einem 6 zölligen Objectiv Sterne zu photographiren, die wenigstens der

16. Grösse angehören und daher für das grosse Fernrohr der Licksternwarte an

der Grenze der Sichtbarkeit liegen. Damit ist denn wirklich ein weites Arbeits-

feld eröffnet, die photographische Platte ist so wirksam geworden, wie das Auge
mit dem kräftigsten Fernrohr.

Auf Weiteres einzugehen, ist hier nicht nöthig, die bedeutendsten Leistungen

der neuen Zeit sind im vorstehenden Artikel besprochen. Nur mag noch an

dieser Stelle des grossen, von der Pariser Sternwarte angeregten Unternehmens,

der Mappirung des ganzen Himmels, gedacht werden, welches übrigens in dem
Artikel über Sternkarten ausfülirlichere Besprechung findet. v. Konkoly.
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AstrophotOmetrie. Unter »Photometrie« versteht man einmal die

theoretische Lehre vom Leuchten und von der Beleuchtung, sowie andererseits

auch die praktische Bestimmung der Stärke, in welcher ein selbstleuchtender

Körper Licht ausstrahlt, und die Grösse der Erleuchtung, welche ein dunkler

Körper erfährt. Die »Astrophotometrie« ist die Anwendung der Photometrie auf

die sämmtlichen Gestirne des Himmels.

Obgleich die reine Photometrie in das Gebiet der Physik gehört, so soll

doch hier das theoretische Grundgesetz derselben kurz angeführt werden. Sei

d<3 das Element einer selbstleuchtenden Fläche und df das einer erleuchteten,

und bezeichnet r die Verbindungslinie ihrer Mittelpunkte, so nennt man den

Winkel, den r mit der Senkrechten auf de bildet, den Emanationswinkel (s),

während der Winkel zwischen r und dem Loth auf df der Incidenzwinkel {t)

heisst. Die Lichtmenge, welchd die Einheit der selbstleuchtenden Fläche senk-

recht ausstrahlt, führt den Namen Leuchtkraft oder Intensität (/), während man

die auf df fallende Lichtmenge mit Q zu bezeichnen pflegt. Für die Berechnung

hat Lambert die Formel aufgestellt:

da • df ' cosz • cos i

wobei angenommen ist, dass sich zwischen da und df kein durchsichtiges Mittel

befindet, welches eine merkliche Absorption von Licht hervorruft. In dieser

Formel sind die drei folgenden Gesetze enthalten:

1) Die von einem leuchtenden Punkte senkrecht auf ein Flächenelement

fallende Lichtmenge ist umgekehrt proportional dem Quadrate des Abstandes

des Punktes von dem Flächenelement.

2) Die auf ein Flächenelement fallende Lichtmenge, welche von einem

anderen Flächenelement senkrecht ausgestrahlt wird, ist dem Cosinus des Incidenz-

winkels direkt proportional.

3) Die auf ein Flächenelement senkrecht fallende Lichtmenge, welche von

einem anderen Flächenelement ausgestrahlt wird, ist dem Cosinus des Emanations-

winkels direkt proportional.

Diese Anschauungsweise Lambert's wurde über ein Jahrhundert als voll-

kommen einwurfsfrei angesehen, bis E. Lommel darauf aufmerksam machte, dass

das von einem leuchtenden Körper ausgestrahlte Licht nicht allein von den

Oberflächenelementen desselben ausgehe, sondern auch in grösserer oder ge-

ringerer Tiefe des leuchtenden Körpers selbst seinen Ursprung habe. Er ersetzt

also in obiger Anschauung die Flächenelemente der leuchtenden Oberfläche

durch Volumenelemente des leuchtenden Körpers und gewinnt damit den Vor-

theil, dass das dritte der obigen Gesetze überflüssig wird, und dass dagegen die

Absorption berücksichtigt wird, welche das ausgestrahlte Licht auf seinem Wege

sowohl innerhalb wie ausserhalb des leuchtenden Körpers erfährt. Dann formu-

liren sich die Grundsätze der Photometrie wie folgt:

1) Die von einem leuchtenden Volumenelement senkrecht auf ein Flächen-

element fallende Lichtmenge ist umgekehrt proportional dem Quadrate des Ab-

standes des Volumenelementes von dem Flächenelement.

2) Die auf ein Flächenelement fallende Lichtmenge, welche von einem

Volumenelement ausgestrahlt wird, ist dem Cosinus des Incidenzwinkels direkt

proportional.

3) Das von einem Volumenelement ausstrahlende Licht wird innerhalb des

leuchtenden Körpers nach dem bekannten Absorptionsgesetz theilweise absorbirt.

Valsntinbr, Astronomie. I. 20
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Bezeichnet man demnach ein selbstleuchtendes Volumenelement mit dv und

sein Emissionsvermögen mit E, so ist die von demselben nach irgend einer

Richtung ausgehende Lichtmenge E-dv. Hat der von dem Lichte im selbst-

leuchtenden Körper durchlaufene Weg die Länge r' und der ausserhalb desselben

bis zum beleuchteten Flächenelement df zurückzulegende die Länge r^, so ist

nach der früheren Bezeichnung jetzt r = r^ H- r\ während / seine obige Be-

deutung beibehält. Nennt man endlich den Auslöschungs- oder Extinctions-

coefficienten des leuchtenden Körpers für das gerade in Rede stehende homo-

gene Licht k, so erfährt df von dv in dem betreffenden homogenen Licht die

Erleuchtung
_ „ dv ' df ' cos • ie-^^'

, ,

Diese Formel ist viel umfassender als die Lambert'sehe, da sie für alle

verschiedenen Emanationsgesetze gilt und somit auch das obige LAMBERT'sche

Cosinusgesetz als speciellen Fall umtasst. Lommel hat nun ferner gezeigt, dass

für undurchsichtige glühende Körper, d. h. für solche, bei denen k so gross

ist, dass das Licht, wenn es auch nur einen sehr kleinen Weg in ihnen zurück-

legt, bereits völlig ausgelöscht wird, in der That das Q dem Cosinus des Ema-

nationswinkels (e) proportional wird, d. h. für undurchsichtige glühende

Körper das obige LAMBERT'sche Gesetz richtig" ist. Für durchsichtige leuchtende

Körper tritt dagegen statt des einfachen Cosinus des Emanationswinkels der

Ausdruck

1 — ß cosz

cos £
1 _ e-kR

ein, in welchem H die Dicke der Schicht des glühenden Körpers ist. Dieser

Werth unterscheidet sich vom einfachen Cosinus dadurch, dass für Beträge von e

zwischen 0° und 90° derselbe grösser ist als der letztere, während er für e = 0°

und E = 90° in die Werthe des Cosinus, nämlich die Einheit bezw. Null über-

geht. Für R = <x> wird der obige Ausdruck gleich cosz, d. h. also für unend-
lich dicke Schichten durchsichtiger Körper gilt ebenfalls das LAMBERT'sche

Gesetz.

In der Photometrie kommt es nun darauf an, die Grösse der Intensität (/)

oder des Emissionsvermögens {E) eines leuchtenden Körpers zu bestimmen, was

am einfachsten dadurch geschehen würde, dass man die Erleuchtung Q misst,

die ein Flächenelement einmal durch den zu untersuchenden leuchtenden Körper

und dann unter sonst gleichen Verhältnissen durch die Einheit von / bezw. E
erfährt. Nun giebt es aber keine absolute Lichteinheit, d. h. es ist bisher nicht

gelungen, eine vollkommen unveränderliche und unter den verschiedensten Ver-

hältnissen absolut gleich hell leuchtende Lichtquelle zu finden, denn die in der

Praxis gebrauchten »Lichteinheiten«, wie die »Normalkerze« (Wallratkerze von

45 mm Flammenhöhe), die »HEFNER'sche Lichteinheit« (Amylacetatlampe von

40 mm Flammenhöhe bei 8 mm dickem Docht) und die »Normaleinheit« von

ViOLLE (1 qcm schmelzendes Platin) erfüllen diese Bedingungen sämmtlich durch-

aus nicht streng. Für die Bedürfnisse des praktischen Lebens reichen die ge-

nannten Einheiten aus, doch bei streng wissenschaftlichen Untersuchungen wird

man sich nicht auf dieselben beziehen, sondern nur die Verhältnisse zweier

Lichtintensitäten zu einander bestimmen, und das ist nur dadurch möglich, dass

man die Lichtmengen vergleicht, welche ein und dasselbe Flächenelement unter

möglichst gleichen Bedingungen von den beiden Lichtquellen erhält. Nun ist

aber das menschliche Auge nicht im Stande, das Verhältniss zweier verschieden
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grosser Lichtmengen mit einiger Sicherheit zu bestimmen, dagegen nimmt es

noch ausserordenthch geringe Helligkeitsunterschiede wahr. Wenn daher dem
Auge zwei Lichteindrücke als vollkommen gleich erscheinen, so wird ihre that-

sächliche Helligkeitsdifferenz nur noch sehr klein sein. Da nun der Mensch

ausser dem Auge kein Mittel besitzt, um die Gleichheit von Lichtmengen zu

prüfen, so muss er dieselben, sobald das Auge keinen Unterschied mehr zu ent-

decken vermag, für gleich erklären. Der dabei begangene Fehler wird um so

grösser sein, je grösser die Helligkeit der verglichenen Lichtquellen ist, d. h. bei

zwei sehr stark leuchtenden Objecten kann das Auge jene ganz geringen Hellig-

keitsdifferenzen nicht mehr wahrnehmen, die es bei schwach leuchtenden Gegen-

ständen noch entdeckt. Will man also den unvermeidlichen Fehler in möglichst

engen Grenzen halten, so muss man nicht zu helle Lichteindrücke auf ihre

Gleichheit prüfen und das Auge vor störenden Einflüssen bewahren. Um nun

zwei verschieden helle Lichteindrücke, die ein Flächenelement treffen, gleich zu

machen, muss man, da man die Quellen derselben nicht verändernkann, den stärkeren

der beiden Lichteindrücke so lange messbar schwächen, bis beide gleich hell er-

scheinen; aus der gemessenen Abschwächung kann man dann das Verhältniss

der verglichenen Lichtmengen und damit der Intensitäten der ursprünglichen

Lichtquellen bestimmen. In der »Astrophotometrie« handelt es sich im Wesent-

lichen um die Vergleichung der Helligkeit zweier Sterne , von denen der eine

zuweilen ein künstlich hervorgerufener ist, dessen Licht sich dann bequem so

lange abschwächen lässt, bis es dem des natürlichen gleich ist. Wie eine der-

artige Abschwächung zu erreichen ist, dazu geben die obigen Formeln für Q
mehrere Wege an, denn dasselbe wird kleiner, wenn man

1) r oder r^ H- r' , d. h. den Abstand der Lichtquelle vergrössert. Ist das

auf df fallende Licht parallel, so kann man es durch ein convergentes diop-

trisches System in die Form eines Doppelkegels bringen, dessen Scheitel im Brenn-

punkte des Systems liegt. Legt man senkrecht zur Axe des Kegels Querschnitte

durch denselben, so sind die Helligkeiten in gleich grossen Flächenelementen

derselben umgekehrt proportional den Quadraten der Abstände der Querschnitte

vom Scheitel des Kegels.

2) df, d. h. das Licht empfangende Flächenelement verkleinert.

3) zwischen die Lichtquelle und die beleuchtete Fläche verschieden stark

absorbirende Medien einschiebt. Diese letztere Art der Schwächung ist in folgen-

der Form für die Messung besonders bequem. Man polarisirt das von der

helleren Lichtquelle kommende Licht, indem man es durch ein NicoL'sches

Prisma schickt; lässt man es darauf noch ein zweites derartiges Prisma passiren,

so kann man durch Drehen dieses zweiten analysirenden Nicols das Licht ganz

allmählich bis zum völligen Verlöschen bringen. Die Grösse des Drehungs-

winkels giebt ein Maass für die Stärke der Abschwächung. Auf diesen drei

Methoden beruhen alle hier zu erwähnenden

Astrophotometer.

In chronologischer Reihenfolge ist zuerst der Apparat zu nennen, den John

Herschel bei seinen Beobachtungen in Feldhausen am Kap der guten Hoffnung

benutzte. - Um die Spitze eines 6'1 /« hohen, senkrecht aufgestellten Pfahles ist

eine Rolle frei drehbar, über die ein Seil läuft, mittelst welchem man das eine

Ende einer 3"7 m langen Stange emporziehen kann, deren anderes Ende in Augen-

höhe frei um den Pfahl beweglich ist. An dieser Stange kann ein mit einem

Gegengewicht ausbalancirter Schlitten durch Schnüre auf- und abgezogen werden.
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Auf demselben ist eine kleine Linse von 5*7 mm Brennweite in einer grossen

Blende so befestigt, dass ihre Axe der Bewegungsrichtung des Schlittens parallel

ist. Auf dem letzteren ist ausserdem ein gleicharmiger Hebel auf der dem Beob-

achter abgewandten Seite der Linse derartig angebracht, dass er durch Schnüre

vom Platz des Beobachters leicht so gedreht werden kann, dass ein auf ihm

befestigtes Prisma das Licht des Mondes oder des Jupiter auf die Linse wirft,

so dass in dem dem Beobachter zugekehrten Brennpunkt derselben ein Licht-

punkt entsteht, der als künstlicher Stern benutzt wird. Durch geeignete Be-

wegungen der Stange bringt man den letzteren in eine solche Lage, dass er in

möglichste Nähe der zu untersuchenden Lichtquelle am Himmel zu stehen

kommt, worauf man seine Entfernung vom Auge des Beobachters so lange ändert,

bis er die gleiche Helligkeit wie der natürliche Stern hat. Aus den Entfernungen,

die der künstliche Stern vom Auge haben muss, um mit verschiedenen Objecten

am Himmel von gleicher scheinbarer Lichtstärke zu sein, kann man die Hellig-

keiten dieser letzteren unter einander bestimmen; dieselben verhalten sich um-

gekehrt wie die Quadrate der Entfernung des künstlichen Sternes vom Auge des

Beobachters,

Die ganze Vorrichtung ist eine ziemlich rohe und das Beobachten mit der-

selben nach des Erfinders eigener Angabe recht schwierig, so dass es nicht

Wunder nehmen kann, wenn ausser ihm, der die Helligkeiten von 69 Sternen

mittelst des Apparates verglich. Niemand sich desselben bedient hat. Auf dem-

selben Princip der Helligkeitsänderung wie dieses beruht auch das folgende

Instrument, nur dass dabei das oben erwähnte Verfahren der Ausbreitung des

Lichtes in einen Doppelkegel benützt ist. Steinheil's Prismenphotometer
besteht aus einem Fernrohr, dessen Objectiv in der Mitte durchschnitten ist.

Tede Objectivhälfte lässt sich in der Richtung der optischen Axe im Rohr des

Instrumentes messbar verstellen. Vor dem Objectivende des Rohres sitzen zwei

verstellbare Blenden entsprechend den beiden Objectivhälften. Diese Blenden

bestehen je aus zwei Blechstücken, welche durch eine halb rechts, halb links

geschnittene Schraube mit getheiltem Kopf gleichzeitig gegen einander so ver-

schoben werden, dass ihre Kanten stets die Katheten eines rechtwinkligen

Dreiecks bilden, dessen Hypothenuse die Schnittlinie des Objectivs ist. Vor
der einen Blende ist ein totalreflektirendes Prisma so befestigt, dass *Strahlen,

die senkrecht zur Fernrohraxe darauf fallen, durch die Blende hindurch zur be-

treffenden Objectivhälfte reflektirt werden; dieses feste Prisma ist in einem auf

das Rohr aufgesetzten Würfel mit seitlicher Oeffnung eingeschlossen. Auf
diesem letzteren sitzt eine um die optische Axe drehbare Scheibe mit Kreis-

teilung, welche eine centrische, der Rohrweite entsprechende Oeffnung besitzt

und ein diese überdeckendes totalreflektirendes Prisma trägt, welches seitlich

einfallendes Licht an dem festen Prisma vorbei nach der zweiten Objectivhälfte

hin reflektirt. Das Fernrohr selbst ist um drei Axen drehbar.

Will man die Helligkeiten zweier Sterne mittelst des Instrumentes ver-

gleichen, so bringt man beide Objectivhälften in gleiche Entfernung vom Ocular,

und zwar am besten in die Mitte des Rohres, und stellt das mit einer Scala

versehene Ocular so ein, dass man das Bild eines durch das feste Prisma

reflektirten Sternes scharf sieht. Dann richtet man das Fernrohr derartig auf

den Pol des grössten Kreises, welcher durch die beiden zu vergleichenden

Sterne geht, dass der eine derselben durch das feste Prisma nach der einen

Objectivhälfte reflektirt wird; dann dreht man das bewegliche Prisma so lange,

bis durch dasselbe das Licht des zweiten Sternes auf die andere Objectivhälfte
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geworfen wird. Hat man vorher den Winkelabstand der beiden Sterne von

einander berechnet, so kann man denselben an dem das Prisma tragenden

Theilkreise einstellen und sich damit das Aufsuchen erleichtern. Sind nun beide

Sterne im Gesichtsfeld, so verschiebt man die Objectivhälften in der gleichen

Richtung, dann dehnen sich die punktartigen Sternbilder im Gesichtsfeld zu

Flächen aus, welche die Form der Blenden annehmen, die vor den Objectiv-

hälften angebracht sind. Man verrückt nun die letzteren so weit, bis die im

Gesichtsfeld aneinander grenzenden Dreiecksflächen gleich hell erscheinen. Die

letzteren hält man durch Verstellung der Blenden dabei stets von gleicher

Grösse.

Verschiebt man das Ocular eines Fernrohres aus seiner Focalstellung, so

dehnt sich das Bild eines Sternes im Gesichtsfeld zu einer mattleuchtenden

Kreisfläche aus, deren Helligkeit mit wachsender Verschiebung des Oculars

mehr und mehr abnimmt. Misst man bei einer bestimmten Helligkeit H die

Verschiebung des Oculars aus seiner Focalstellung und richtet dann das Fern-

rohr auf einen anderen Stern, so kann man auch von diesem durch Verstellen

des Oculars eine Kreisfläche von der Helligkeit H im Gesichtsfeld erzeugen,

nur wird dabei diesmal das Ocular einen anderen Abstand vom Focus des Ob-

jectivs haben. Nach den einleitenden Erläuterungen ist leicht einzusehen, dass

die Helligkeiten der beiden Sterne sich zu einander verhalten wie die Quadrate

der jedesmaligen Ocularverschiebungen; dieser Satz gilt auch, wenn man um-
gekehrt das Objectiv gegen das Ocular verstellt. Lässt bei dem SxEiNHEiL'schen

Apparat das feste Prisma P^ mit seiner zugehörigen Objectivhälfte nur — und

das andere Prisma Pg "^'^^ seiner Objectivhälfte nur — von der Lichteinheit hin-

durchgehen, haben die zu vergleichenden Sterne a und ß die Helligkeiten H^
und H<^, und sind die Verschiebungen der Objectivhälften aus der Focalstellung

z'j und v^, wenn Stern a durch Hälfte 1 und Stern ß durch Hälfte 2 betrachtet

wird, so ist

^:^ = V:^V oder ]/^ : ]/^ = e;^ : ^,^. (a)

Tauscht man nun die Sterne gegen die Objectivhälften aus und findet nun-

mehr als Verschiebung der ersten v^ und als die der zweiten v^ , so wird

^ P'i ^ Px
(b)

Durch Multiplikation der letzten beiden Gleichungen erhält man

oder logarithmisch geschrieben

1) V '

log H^ — log H^ = log-^ — log -^

,

sodass man also durch Vertauschung der Sterne gegen die Objectivhälften und

Prismen von den durch dieselben erzeugten Absorptionen frei wird. Dividirt

man Gleichung {ä) durch (b), so ergiebt sich

oder logarithmisch ausgedrückt

, Pi 7 ^2 , ^3'
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P\Man kann -*- auch durch Beobachtung eines einzigen Sternes bestimmen,

indem man beide Prismen auf ihn richtet und die Objectivhälften auf gleiche

Heüigkeit stellt; sind die dabei abgelesenen Verschiebungen derselben 2/3 für

P^ und v^ für P^^ so ist, wie leicht abzuleiten,

Um die Verschiebungen der Objectivhälften bestimmen zu können, muss

man die Scalenablesung bei der Focusstellung der Objectivhälften kennen. Nun
kann man aber sowohl durch Annähern einer solchen an das Ocular als auch

durch Entfernen von demselben das punktartige Sternbild in eine leuchtende

Fläche ausdehnen, d. h. es giebt für jede Objectivhälfte zwei Stellungen, bei

welchen im Gesichtsfeld ein leuchtendes Dreieck von bestimmter Helligkeit

erscheint. Betrachtet man wieder Stern a durch P^ und Stern ß durch P^, und

sind /j und f^ die Ablesungen an den Objectivschiebern 1 und 2 bei Focus-

stellung, a^ und ^2 die entsprechenden bei Annäherung an das Ocular, b^ und b^

bei Entternung von demselben, so ist unter Beibehaltung der sonstigen Bezeich-

nungen in

Ocularnähe: ]/-t^ : IZ-r^ = (/i — ^1) ^ (A — ^2)

Ocularferne: ]/^ : ]/^ = (^ -/J : {b^ -f^))
Px P2

durch Addition kommt

Fl F2

oder logarithmisch geschrieben

P\
log Hr, — log ZTß = 2 log {b^ — a^) — 1 log {b^ — a^ + ^og — •

Fl

Dadurch wird man von den Scalenablesungen bei Focalstellung der Objectiv-

hälften unabhängig. Das Verhältniss —~ ist nun nicht constant, sondern wechselt
p2

von Abend zu Abend, ja es ändert sich während einer Beobachtungsreihe, da

es unmöglich ist, alle Objectiv- und Prismenflächen immer von Staub und Thau
frei zu halten. Man muss also entweder durch Umtauschen der Sterne gegen

die Prismen —^ eliminiren, oder, wenn die Messungen dadurch zu zeitraubend
P2

werden, das Verhältniss zu Anfang und Ende einer abendlichen Beobachtungsreihe

bestimmen. Die verschiedene Helligkeit des Himmelsgrundes, welche bei

photometrischen Messungen von sehr nachtheiligem Einfluss sein kann, ist bei

diesem Instrument dadurch ohne einen solchen, dass sich die grössere oder ge-

ringere Helle des Hintergrundes für beide Sterne zu einem Mittel mischt. Die

Mängel des Apparates sind einmal in der Mühe, die das Auffinden der richtigen

Objecte verursacht, und dann besonders darin zu suchen, dass durch die Re-

flexionsvorrichtungen und die Ausbreitung in Flächen das Sternlicht derartig

geschwächt wird, dass man schon ziemlich grosser Instrumente bedarf, um
schwächere Sterne mit einander zu vergleichen. Der ursprüngliche STEiNHEiL'sche

Apparat hatte eine Objectivöffnung von 3*5 cm, und Seidel, der zahlreiche photo-

metrische Messungen am Himmel damit gemacht hat, während der Erfinder

ihn nur an künstlichen Sternen versuchte, konnte ihn nur noch gut auf Sterne
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der vierten Grössenklasse anwenden. Eine leicht auftretende Fehlerquelle wird

dadurch gebildet, dass gelegentlich mehr als ein Stern durch ein Prisma in die

Objectivhälfte reflektirt wird, so hatte z. B. Seidel mit a Tauri zugleich immer
noch einen kleinen Stern im Gesichtsfeld. Ein Instrument dieser Art, das Stein-

heil im Jahre 1842 für die Wiener Sternwarte lieferte, hat er insoweit gegen
das eben besprochene abgeändert, als er die optische Axe des zerschnittenen

Objectivs in die Weltaxe legte. Jede Objectivhälfte erhielt Licht durch zwei

Spiegel, die mit der Deklinations- und Stundenaxe constante Winkel von 45°

bildeten und um diese Axen drehbar waren. Dadurch konnte jeder beliebige

Stern in das Rohr reflektirt und durch Drehung desselben um seine optische

Axe darin gehalten werden. Dass durch diese Anordnung die Handlichkeit und
damit die Brauchbarkeit des Instrumentes erhöht wurde, unterliegt keinem
Zweifel, dagegen erscheint die Vermehrung der Reflexionen um zwei entschieden

als ein Nachtheil.

Steinheil hat noch einen anderen Apparat construirt, welcher zur Ver-

gleichung von Helligkeiten erleuchteter Flächen dient. Derselbe wird statt des

Ocularauszuges in ein Fernrohr eingesetzt, und ist so construirt, dass von einer

seitlich angebrachten L.ampe durch eine regulirbare Blende Licht auf einen

Spiegel fällt, welcher das Gesichtsfeld des Oculars zur Hälfte einnimmt. Letzteres

wird auf die Kante des Spiegels scharf eingestellt, und dann schwächt man das

von der Lampe kommende Licht so weit, bis es dem durch das Hauptrohr ein-

fallenden an Helligkeit gleichkommt, was man dadurch erkennt, dass man die

Kante des Spiegels nicht mehr unterscheiden kann. Dieses Instrument ist nur

vom Erfinder versuchsweise zur Helligkeitsmessung des Himmelsgrundes ange-

wendet worden.

Ein Photometer hauptsächlich zur Untersuchung der Lichtstärke an ver-

schiedenen Stellen der Sonnenoberfläche hat der frühere Direktor der Münchener
Sternwarte, Lamont, construirt, aber wohl nie ausgiebig benutzt; auch sonst ist

über eine Verwendung desselben nichts bekannt geworden, obwohl das dabei

angewandte Princip der Lichtschwächung ganz einwurfsfrei ist. In den Ocular-

auszug eines Fernrohres wird seitlich unter rechtem Winkel ein Rohr eingesetzt,

das an seinem äusseren Ende ein kleines Objectiv trägt. In dieses wird das

Sonnenlicht durch einen unter 45° geneigten Spiegel geworfen, sobald das

Hauptrohr auf die Sonne gerichtet ist. In das Gesichtsfeld des letzteren ist ein

totalreflektirendes Prisma so eingesetzt, dass es ersteres halbirt und das durch

das seitliche kleine Objectiv einfallende Sonnenlicht im Focus des Hauptfern-

rohres zu einem halben Sonnenbilde, dessen Durchmesser von der Prismakante

gebildet wird, vereinigt. Dieses kleine halbe Sonnenbild berührt nun das vom
Hauptfernrohr entworfene und ebenfalls durch die Prismakante halbirte grosse

Sonnenbild. Vor dem Objectiv des Hauptfernrohres ist nun eine fächer-

förmige Blende derart angebracht, dass sie beim Ausbreiten, welches vom
Ocular aus erfolgt, immer zwei einander gleiche Sectoren des Objectivs verdeckt.

Durch grössere oder geringere Ausdehnung derselben kann man diejenige Stelle

des Hauptsonnenbildes, welche gerade an das kleine Bild im Prisma grenzt,

diesem gleich hell machen. Hat man nun verschiedene Stellen der Sonne mit

dem kleinen Bilde verglichen und war dabei der Flächeninhalt der freigebliebenen

Sectoren des Objectivs der Reihe nach s^^, s^, s^ . . . ., so verhalten sich die

Helligkeiten der verschiedenen Stellen wie

1 1 1
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Ganz eigenthümlich ist ein von Secchi construirtes Photometer; dasselbe

beruht auf der bekannten Erscheinung, dass bei einem schnell rotirenden Rade

der von den Speichen überstrichene Raum je nach der Breite der Speichen

mehr oder weniger hellgrau gefärbt erscheint. Secchi benutzt zwei ganz gleiche

Räder aus geschwärztem Eisenblech, deren 12 sectorenförmige Speichen genau

so gross sind wie die zwischenliegenden Hohlräume. Durch Verstellen der

beiden concentrischen Räder gegen einander lassen sich jene bis zu völligem

Abschluss verkleinern. Man bringt nun die beiden aufeinander liegenden Räder

so am Fernrohr an, dass ihre Pläche senkrecht zur optischen Axe desselben

steht und ihre Speichen bei der Rotation das Gesichtsfeld überstreichen. Durch

Verstellen der beiden Räder gegen einander werden die Hohlräume zwischen

den Speichen soweit geschlossen, dass bei einer sehr schnellen Rotation des

ganzen Apparates der Stern, dessen Helligkeit bestimmt werden soll, im Ge-

sichtsfeld gerade verschwindet. Aus den Grössen der Hohlräume, die nöthig

sind, um verschiedene Sterne zum Verlöschen zu bringen, lässt sich das HeUig-

keitsverhältniss der Sterne bestimmen. Die ganze Vorrichtung scheint weder

vom Erfinder noch sonst Jemandem ausgiebig benutzt zu sein; Secchi selbst hat

nur die Helligkeiten ganz weniger Sterne damit verglichen, doch stimmen die

gewonnenen Resultate mit denen von John Herschel schlecht überein.

Ein zwar sehr sinnreich construirtes, aber aus mancherlei Gründen niemals

ausgiebig benutztes Photometer ist das von Professor Schwerd in Speyer erfundene

und für die Sternwarte in Bonn ausgeführte Instrument. Dasselbe besteht aus

zwei Fernröhren, von denen das grössere parallactisch montirt ist, während das

kleinere einmal um die optische Axe des ersteren und mit dieser parallel, und

dann noch um eine dazu senkrechte Axe gedreht werden kann. Die Winkel,

um welche das kleinere Fernrohr gedreht wurde, sind an zwei Theilkreisen ables-

bar, sodass man also, wenn das Hauptrohr auf einen bestimmten Stern gerichtet

ist, an den beiden erwähnten Kreisen nur Distanz und Positionswinkel eines

zweiten Sternes in Bezug auf den ersten einzustellen braucht, um den zweiten

Stern in das Gesichtsfeld des kleineren Rohres zu bringen. Durch Prismen, die

in geeigneter Weise in beiden Fernröhren zwischen Objectiv und Brennpunkt

angebracht sind, wird bewirkt, dass die Bilder der beiden Sterne, auf welche

die Rohre eingestellt sind, in einem gemeinschaftlichen Ocular nebeneinander

erscheinen und so bequem in Bezug auf ihre Helligkeit mit einander verglichen

werden können. Das grössere Fernrohr hat eine freie Oeffnung von 5'2 cm und

eine Brennweite von 126 cm, während bei dem kleineren die entsprechenden

Maasse 2'6 und 63 cm sind, sodass aus bekannten optischen Gründen ein durch

das grössere Fernrohr gesehener Stern gerade so hell und so gross erscheint,

wie ein in Wahrheit viermal so heller, auf den das kleinere Rohr gerichtet ist.

Um nun solche Sterne, deren Helligkeiten in anderm Verhältniss als dem von

4 zu 1 stehen, auf gleiche Helligkeit im Ocular zu reduciren, können die Oefif-

nungen beider Objective durch vorgeschobene concentrische Blenden beliebig

verkleinert werden, und zwar sind die Oefifnungen der Blenden so gewählt, dass

durch das Vorschieben der nächst engeren die Helligkeit des Focusbildes um

^ einer Grössenklasse geschwächt wird. Dadurch werden also die Focalbilder

der beiden Sterne auf gleiche Helligkeit gebracht, während man die Focalweiten

der beiden Fernrohre ändern muss, um auch die optischen Scheibchen der beiden

Sternbilder auf gleiche Grösse zu bringen. Um dies zu erreichen, sind verschieb-

bare CoUectivlinsen zwischen den Objectiven und ihren Brennpunkten angebracht,

und Scalen eben diejenigen Stellungen derselben an, die den vorgesetzten
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Blendungen entsprechen. Ausserdem lässt sich bei dem grösseren Fernrohr, um
einen weiteren Spielraum zu gewähren, das Objectiv selbst messbar verschieben,

während das des kleineren Rohres gegen ein solches von 31 cm Brennweite und

2*2 C7n Oeffnung oder gegen ein drittes von 15 cm Brennweite und 1'5 cm Oeff-

nung ausgetauscht werden kann. Dadurch ist es ermöglicht, Sterne 9. Grösse

direkt mit den hellsten am Himmel vergleichen zu können. Die verschiedene

Helligkeit des Himmelsgrundes lässt sich dadurch eliminieren, dass beide Fern-

rohre ganz gleichmässig durch Lampenlicht erleuchtet sind, welches in seiner

Stärke leicht moderirt werden kann.

Die Beschreibung zeigt wohl zur Genüge, wie complicirt das Instrument ist,

und wie umständlich und zeitraubend sich die Messungen mit demselben gestalten,

auch wenn ein Gehilfe zur Hand ist. Ausserdem ist es principiell bedenklich,

dass die zu vergleichenden Objecte durch zwei verschiedene optische Systeme

betrachtet werden, die im allgemeinen nicht gegen die Objecte ausgetauscht

werden können. Dazu kommen noch in beiden Rohren die grosse Anzahl von

Brechungen und Reflexionen der Lichtstrahlen, wodurch diese nicht nur sehr er-

heblich geschwächt werden, sondern durch das Beschlagen oder Verstauben bald

der einen bald der andern der vielen Glasflächen werden auch willkürhche und

schwer zu erkennende Fehler in die Messungen hineingetragen. Alle diese Uebel-

stände haben es bewirkt, dass das an sich so sinnreiche Instrument niemals zu

ausgedehnteren Untersuchungen benutzt und dass kein zweites dieser Art etwa

für eine andre Sternwarte ausgeführt ist.

Ebenfalls keine weitere Verbreitung hat das Zonenphotometer von Horn-

STEiN gefunden, welches hauptsächlich zur Helligkeitsmessung schwacher Fix-

sterne und Planetoiden dienen soll. Dasselbe wird vor das Objectiv eines Fern-

rohres gesetzt und besteht aus zwei Blenden mit hyperbolischen Ausschnitten,

die gegen einander bewegt etwa \ der Objectivöffnung mehr oder weniger stark

verdecken. Durch das vierte Viertel der letzteren wird mittelst eines gegen die

Axe des Fernrohres mehr oder weniger stark geneigten Spiegels das Licht eines

seitlich stehenden schwachen Fixsternes in das Fernrohr geworfen. Dieser dient

als Vergleichstern, welchem der zu untersuchende durch mehr oder weniger

starkes Schliessen der Blenden an Helligkeit gleich gemacht wird. Zur Auf-

findung des Vergleichsternes dient ein kleines Fernrohr, welches mit dem Spiegel

durch ein Räderwerk derart verbunden ist, dass der Spiegel stets die richtige

Stellung hat, wenn der Vergleichstern im Gesichtsfeld des Hilfsfernrohres ist.

Der ganze Apparat kann um die Axe des Beobachtungsfernrohres gedreht werden,

was ebenso wie die Verschiebung der Blenden und die Ablesung ihrer gegen-

seitigen Stellung, wie auch das Neigen des Spiegels vom Ocular aus geschehen

kann.

In mehr als einer Beziehung viel brauchbarer als die bisher beschriebenen

Instrumente ist das ZöLLNER'sche Astrophotometer, und dasselbe hat sich

daher vielfacher Anwendung zu erfreuen gehabt. Fig. 109 stellt dasselbe in

einer Form dar, wie es zuerst von der Firma Ausfeld in Gotha angefertigt

wurde. Das Licht der allseitig geschlossenen ' Lampe L, welche aus dem
Reservoir R gespeist wird, und deren Flammenhöhe man an der verschieb-

baren Marke M durch ein dunkelblaues Glas beobachtet, sendet durch eine

kleine Oeffnung ihr Licht auf die verstellbare Blende B, durch deren feines

Diaphragma es auf die biconcave Linse D fällt, welche es parallel macht. Es

passirt dann nach einander die drei NicoL'schen Prismen n-^, n^ und n^y sowie

eine zwischen n.^ und n^ angebrachte, senkrecht zur optischen Axe geschnittene,
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linksdrehende Bergkrystallplatte k von 5 mm Dicke, und fällt schliesslich auf

die biconvexe Linse C, welche mit Schraube und Scala so eingestellt werden

kann, dass sie nach Reflexion der Strahlen an der planparallelen Platte 5 im

Focus des Fernrohres F ein Bild der kleinen Oefifnung der Blende B entwirft,

welches durch das Ocular O zugleich mit einem durch das Fernrohr gesehenen

Stern scharf erscheint und den künstlichen Stern bildet. In Wahrheit sieht man
nicht einen solchen, sondern deren zwei im Gesichtsfeld, weil die Reflexion

(A. 109.)

nicht nur an der Vorder-, sondern auch an der Hinterseite von »S* erfolgt. Der

auf die letztere Art hervorgerufene künstliche Stern ist natürlich etwas schwächer

als der auf die erstere entstandene; bei der Beobachtung stellt man das Bild

des wirklichen Sternes zwischen die beiden künstlichen und schwächt diese so-

weit ab, dass sie mit ihren Helligkeiten das Licht des Objects am Himmel
gerade einschliessen. Diese Modifikation der Helligkeit der künstlichen Sterne

wird nun dadurch erreicht, dass man die beiden Nicol n^ und n^ zusammen

mit k gegen «3 dreht. Stehen die Hauptschnitte zweier Nicol parallel, so geht

bekanntlich das auffallende Licht ungehindert hindurch, es wird jedoch, wenn man
die Nicol mehr und mehr gegeneinander dreht, immer stärker und stärker ge-

schwächt, bis es endlich ganz ausgelöscht ist, sobald die Hauptschnitte senk-

recht aufeinander stehen. Dabei wird die Intensität des auffallenden Lichtes

proportional dem Quadrate des Cosinus desjenigen Winkels geändert, um welchen

die Hauptschnitte aus ihrer parallelen Lage gedreht sind. Da bei dem Zöllner-

schen Instrument jedoch der Theilkreis J (der »Intensitätskreis«), an welchem

die Drehung von n^ und n^ gegen n^ mittelst Nonius abgelesen werden kann,

90° zeigt, wenn die Hauptschnitte der Nicols parallel sind, so verhalten sich im

Apparat die Helligkeiten der künstlichen Sterne wie die Sinusquadrate der am
Intensitätskreis abgelesenen Winkel. Um nun auch die Farbe der künstlichen
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iSterne beliebig ändern zu können, ist die Bergkrystallplatte k zwischen «^ und

«2 angebracht. Fällt auf eine solche polarisirtes Licht, welches nach dem
Durchgang durch die Platte von einem zweiten Nicol analysirt wird, so erscheint

der Krystall je nach dem Winkel, den die Hauptschnitte der beiden einsch liessen-

den Nicol (n^ und n^) mit einander bilden, in einer bestimmten Farbe, die sich

aus diesem Winkel und der Plattendicke von k berechnen lässt. Diese letztere

misst man ein für allemal, und den Winkel, den die beiden Hauptschnitte der

Nicol n^ und n^ mit einander bilden, liest man an dem Theilkreise E (dem

»Farbenkreis«) an diametral gegenüberstehenden Nonien ab. Indem man also

^1 gegen k und n^ dreht, kann man dem künstlichen Stern auch jedes Mal die

Farbe des natürlichen geben und diese so bestimmen; das ZöLLNER'sche In-

strument ist also auch ein Colorimeter. Um es als solches benutzen zu

können, muss man den Indexfehler des Farbenkreises kennen, d. h. der Farben-

kreis wird nicht genau Null zeigen, wenn die Hauptschnitte von n^ und n^

parallel sind, man muss also ermitteln, was er in diesem Falle zeigt. Zu dem
Behufe nimmt man die Bergkrystallplatte heraus und beobachtet, bei welchen

Stellungen des Farbenkreises man die künstlichen Sterne zum völligen Ver-

löschen bringt. Die Ablesungen des Farbenkreises bei parallelen Hauptschnitten

von n.^ und n^ sind von den gefundenen genau um 90° verschieden. Im All-

gemeinen wird das Colorimeter an dem Apparat nicht zum Bestimmen der Stern-

farben benutzt, da diese letzteren mit den Mischfarben, welche die Krystallplatte

zwischen den Nicols liefert, nicht übereinstimmen. Man verwendet daher meistens

das Colorimeter nur, um die Farben der künstlichen Sterne denen der natür-

lichen möglichst ähnhch zu machen, weil dann die Herstellung gleicher Hellig-

keiten eine genauere wird. Zur bequemeren Drehung des Nicol n.^ ist vor dem
Farbenkreis E ein doppelter gezähnter Rand angebracht, während die Ein-

stellungen des Intensitätskreises J mittelst der Griffe GG erfolgt. Derselbe

schleift an dem Kreise H hin, welcher einmal den Nonius für J und dann auf

einem Viertel seines Umfangs eine von 0° bis 90° gehende Kreistheilung trägt.

Mit dem Fernrohr bewegt sich auch Kreis H gegen den mit dem Stativ fest

verbundenen Nonius N, und man kann auf diese Weise an H gleich die Höhe
ablesen, welche das gerade eingestellte Object über dem Horizont hat.

Um das Verhältniss der Lichtstärken H^ und H^ zweier Sterne zu be-

stimmen, macht man nacheinander die künstlichen Sterne durch Drehen des

Intensitätskreises gleich den beiden wirklichen, Wobei die Winkel ^j^ und «pg ab-

gelesen seien. Dann ist

it ^ lin^ °^^^ ^^^ ^1 ~ ^^^ ^2 = 2 {log sin r^^ — log sin «p^).

Um nun nicht den Nullpunkt des Intensitätskreises bestimmen zu müssen,

braucht man sich nur zu erinnern, dass es vier Stellungen der Nicol zueinander

giebt, bei welchen ihre Hauptschnitte einen bestimmten Winkel cp einschhessen.

Ist «Q die Kreisablesung, wenn die Hauptschnitte der Nicol senkrecht auf-

einander stehen, und a diejenige, bei welcher der künstliche Stern mit dem
wirklichen gleiche Helligkeit hat, so ist 9 = — a^. Für die vier Stellungen

der Nicol, bei welchen ihre Hauptschnitte um den Winkel 90° — cp gegen-

einander geneigt sind, findet man die vier Ablesungen: a, 2^^ — a, 180°+ a und

180° -+-2^0 — a. Subtrahirt man die zweite von der ersten und die vierte von

der dritten, so hat jede der erhaltenen beiden Differenzen den Werth von 29.

Bei den AuSFELD'schen Apparaten findet sich häufig die Einrichtung, dass der

Kreis / nicht von 0° bis 360°, sondern von 0° nach beiden Seiten bis 180°
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getheilt ist; dann liest man entweder 9 oder seine Ergänzung zu 180° ab und

hat aus den vier Ablesungen entsprechend den vier Nicolstellungen einfach das

Mitte! zu nehmen, nachdem man die zwei abgelesenen stumpfen Winkel durch

ihre Ergänzungen zu 180° ersetzt hat.

Die Helligkeit des Himmelsgrundes wird bei dem ZöLLNER'schen Photo-

meter dadurch unschädlich gemacht, dass das künstliche Sternpaar auf den näm-

lichen Himmelsgrund projicirt wird, auf welchem der wirkliche Stern erscheint.

Ein grosser Vortheil des Instrumentes ist der, dass sich der photometrische

Theil desselben an den Ocularauszug jedes grösseren Fernrohres anbringen lässt,

sodass man dann alle Sterne, welche in dem Fernrohr überhaupt noch sichtbar

sind, photometrisch verfolgen kann. In dieser Form ist es schon von Zöllner

benutzt, während in neuerer Zeit die Mechaniker Wanschaff in Berlin und

Töpfer in Potsdam nach den Plänen der Professoren H. C. Vogel und G. Müller

solche in theilweise veränderter Form für verschiedene Sternwarten, sowie grössere

selbständige Instrumente dieser Art für die Sternwarten in Potsdam und München
ausgeführt haben. Die letzteren unterscheiden sich von der in Fig. 109 gegebenen

AusFELD'schen Construction besonders dadurch, dass das Fernrohr ein gebrochenes

wie bei den kleineren Passageninstrumenten ist, wodurch nicht nur die Kopf-

haltung des Beobachters eine ganz wesentlich bequemere, sondern auch die

Festigkeit des ganzen Apparates eine ungleich höhere wird. Ein Naclitheil des

ZöLLNER'schen Instrumentes besteht darin, dass die Helligkeit der künstlichen

Sterne von dem Licht der Lampe abhängt, welches natürlich nicht constant ist.

Indessen ist es gelungen, die Flammenhöhe auf wenige Stunden gleichmässig

zu erhalten, doch muss man bei scharfen Untersuchungen die Beobachtungen

so anordnen, dass etwaige Schwankungen der Lampenhelligkeit eliminirt werden.

Das folgende Instrument zur Vergleichung von Sternhelligkeiten scheint fast

gleichzeitig, aber ganz unabhängig von Hirsch und Dawes erfunden zu sein;

ersterer hat seine Erfindung ungefähr ein Jahr früher publicirt als letzterer, der

hingegen angiebt, dass er dieselbe schon seit fünf Jahren benutze. Dasselbe

besteht in einer Blende mit kreisförmiger Oeffnung, die vom Focus des Objectivs

aus durch eine Mikrometerschraube mit getheiltem Kopf gegen dasselbe so hin-

bewegt werden kann, dass die Ebene desselben stets senkrecht zur optischen

Axe des Objectivs bleibt. Die ganze Vorrichtung wird im Ocularstutzen an-

gebracht. Je mehr man das Diaphragma dem Fernrohrobjectiv nähert, desto

mehr wird der von letzterem erzeugte Lichtkegel abgeblendet, sodass man auf

diese Weise die Bilder einzelner Sterne im Gesichtsfeld zum Verschwinden

bringen kann. Aus den Abständen, die das Diaphragma dabei vom Focus des

Objectivs hat, lassen sich die relativen Helligkeiten der zum Verlöschen ge-

brachten Sterne bestimmen. Um alle Sterne damit zum Verschwinden bringen

zu können, wird man Diaphragmen verschiedener Oeffnungen anwenden müssen,

ja Hirsch musste für Sterne erster Grösse noch Blendgläser zu Hilfe nehmen.

Der Apparat leidet an dem Uebelstande, dass ausschliesslich die Randtheile des

Objectivs abgeblendet werden, während die centralen Strahlen wirksam bleiben.

Eine Combination von Photometer und Colorimeter ist der folgende von

Christie erfundene Apparat. In die Verlängerung der optischen Axe eines

grösseren Fernrohrs wird vor das Ocular ein Fernröhrchen gebracht, dessen

Ocular durch einen Spalt ersetzt ist. Jedoch nur die Hälfte des Gesichtsfeldes

des letzteren empfängt [Strahlen aus dem Hauptfernrohr, während die andere

Hälfte durch einen Prismensatz Licht erhält. Dieses letztere geht von einer

seitlich angebrachten Lampe mit drei Flammen aus, die ihr Licht durch drei

Spalte senden, von denen jeder durch Eintreiben einer conischen Spitze geöffnet
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werden kann, während er sich beim Zurückziehen derselben durch Federdruck

von selbst schliesst. Durch diese drei Spalte und den Prismensatz werden drei

Spectren so durch das Objectiv des kleinen Fernrohrs auf den im Focus desselben

senkrecht zur Längsrichtung der Spectren angebrachten Spalt geworfen, dass von

dem ersten nur die rothen, vom zweiten nur die grünen und vom dritten nur

die blauen Strahlen durch den Spalt gelangen. Der Beobachter sieht nun ein

rundes, helles Gesichtsfeld, dessen eine Hälfte Licht aus dem Hauptfern röhr,

die andere dagegen aus dem Prismensatz erhält. Da sich durch geeignete

Mischung von Roth, Grün und Blau alle Farbenabstufungen bis zum Weiss her-

stellen lassen, so kann man durch geeignete Moderirung der Spaltöftnungen

stets erreichen, dass beide Hälften des Gesichtsfeldes gleich gefärbt und hell

erscheinen. Um Helligkeit und Farbe zififermässig ausdrücken zu können, muss

man die Oeffnungsflächen der« Spalte kennen, was nur durch ein jedesmaliges

Ausmessen derselben mittelst Dynamometer nach Entfernen der I^ampe möglich

ist. Wie man sieht ist das Instrument sehr complicirt und die Beobachtung

damit zeitraubend und schwierig. Dazu kommt, dass das Sternenlicht in Flächen

ausgebreitet, also sehr geschwächt wird und dabei gar die Höhen von drei

Flammen constant gehalten werden müssen. Nachtheile genug, um eine weitere

Verbreitung und Anwendung des ganzen Apparates auszuschliessen.

Eine sehr einfache Vorrichtung hat Knobel zum Schwächen des Stern-

lichtes angegeben. Vor dem Objectiv eines beliebigen Fernrohrs werden zwei

Blenden angebracht, von denen die eine dreieckig mit einein Winkel von 60°

ausgeschnitten ist; dieselben werden durch eine bei verschiedenen Ganghöhen

halb rechts und halb links geschnittene Schraube mit getheiltem Kopf so gegen-

einander bewegt, dass sie stets ein mit dem Fernrohrobjectiv concentrisches

gleichseitiges Dreieck freilassen, Man dämpft nun durch allmähliches Schliessen

der Blendenöffnung das Licht eines Sternes so weit, bis es dem eines schwächeren,

dessen Helligkeit man im Gedächtniss behalten hat, gleich ist. Aus der Grösse

der Abbiendung des Objectivs lässt sich der Unterschied in der Lichtstärke der

beiden Sterne bestimmen. Dass auf diesem Wege keine genauen Resultate zu

erreichen sind, ist einleuchtend; ausserdem darf man die Stärke der Abbien-

dungen nicht den Helligkeitsdifferenzen proportional annehmen, weil die Rand-

und Centraltheile des Objectivs nicht immer im gleichen Verhältniss zu einander

abgeblendet werden, wie das z. B. bei dem früher besprochenen Apparat von

Lamont der Fall ist.

Eine ganze Reihe von Photometern hat der Direktor der Sternwarte des

Harvard College in Cambridge (Mass.), E. C. Pickering, anfertigen lassen, die

jedoch im Allgemeinen vier Hauptformen angehören, von denen die einzelnen

Apparate nur geringe Abweichungen zeigen. Dieselben sind alle so eingerichtet,

dass sie sich an einem grösseren Fernrohr an Stelle des Ocularstutzens ein-

schieben lassen; einige kann man auch bei der Lichtmessung von hellen Planeten

direkt auf den Himmel anwenden. Bei der ersten Art passirt das vom Fernrohr-

objectiv kommende Licht ein Doppelprisma aus Quarz, ehe es auf das Ocular

fällt. Zwischen diesem und dem Auge ist ein NicoL'sches Prisma angebracht,

das mit dem Ocular zugleich um die Axe des Instrumentes gedreht werden kann,

welche Drehungen ein in ganze Grade getheilter Kreis mit zwei Nonien abzu-

lesen gestattet. Betrachtet man mit diesem Instrument zwei Sterne, die gleich-

zeitig im Gesichtsfeld sind, so wird jeder in zwei Bilder zerlegt, von denen durch

Drehung des Nicols je eines allmählich bis zum völligen Verlöschen geschwächt

werden kann. Man dreht nun den Nicol so weit, bis das schwächere Bild des
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helleren Sternes an Lichtstärke gleich ist mit dem helleren Bild des schwächeren

Sterns, und liest den Theilkreis ab. Mittelst einer Schnur kann das Doppelbild-

prisma dem Ocular genähert oder von ihm entfernt werden, wodurch sich der

Abstand der beiden Bilder eines Objects von völliger Deckung bis 21 mm ver-

ändern lässt.

Die zweite Form unterscheidet sich von der eben beschriebenen nur da-

durch, dass noch ein Spectroskop mit dem Photometer in folgender Weise ver-

bunden ist. Das Fernrohrobjectiv sendet seine Strahlen auf ein Prisma mit

gerader Durchsicht, welches Spectren der Sterne auf einem Spalt von 0*2 mm
Breite entwirft, der quer zur Längsrichtung der Spectren steht, also nur einen

Lichtpunkt aus jedem Spectrum hindurchgehen lässt. Zwischen Spalt und Ocular

befindet sich ein doppelbrechendes Kalkspathprisma, und zwischen Ocular und

Auge ein NicoL'sches Prisma, dessen Drehungen gegen die Doppelplatte wiederum

an den beiden Nonien eines Theilkreises abgelesen werden können. Auch mit

diesem Apparat können nur die Helligkeiten von Sternen, die gleichzeitig im

Gesichtsfeld sind, verglichen werden, und zwar in genau der gleichen Art wie

bei dem vorher beschriebenen Instrument. Durch Drehen der ganzen Vorrichtung

um die Axe des Fernrohrea kann das Prisma mit gerader Durchsicht in eine

solche Stellung zu den Sternen gebracht werden, dass die von denselben er-

zeugten Spectren so auf den Spalt fallen, dass Strahlen gleicher Wellenlänge,

d. h. also gleicher Farbe, diesen passiren. Man sieht also dann im Ocular

vier gleich gefärbte Lichtpunkte.

Die mit diesen beiden Instrumenten untersuchten Helligkeitsverhältnisse

lassen sich auf folgende Weise ermitteln. Seien H-^ und H^ die Lichtstärken

zweier gleichzeitig im Gesichtsfeld befindlicher Sterne 1 und 2, und sei a^ die

Ablesung des Theilkreises, bei welcher ein Bild jedes Sterns verschwindet,

während a die Ablesung bedeute, bei welcher Bild II von Stern 1 gleich hell

ist mit Bild I von Stern 2. Dann sind, wenn der Theilkreis auf a zeigt| die

Helligkeiten der vier Bilder im Gesichtsfeld: H^ sin'^ {a — Uq), H^ cos^ {a — a^,

B^sin'^ (a — a^, H^ cos^ {a — a^). Nun sind aber die zweite und dritte dieser

Helligkeiten einander gleich, also

daher
log H^ — log H^= 2 log tan (a — a^).

Wie beim ZöLLNER'schen Photometer giebt es auch hier vier Ablesungen

für a, d. h. vier Stellungen des Nicols, welche die für a geforderte Bedingung

erfüllen. Mit Hilfe dieser vier Ablesungen kann man in der früher beschriebenen

Weise a^ eliminiren. Die beiden bisher besprochenen PiCKERiNo'schen Photo-

meter haben einmal den Nachtheil, dass man nur ganz nahe zusammenstehende

Objecte mit einander vergleichen kann, und zweitens den viel grösseren, dass

der durch sie erzeugte Lichtverlust ein ausserordentlich starker ist, denn es

dringen unter günstigen Umständen nur 20—40f des ursprünglichen Lichts in

das Auge des Beobachters. Daher hat Pickering noch zwei andere Arten von

Photometern construirt, bei welchen diese Uebelstände fortfallen. Die erste

ähnelt im Princip dem ZöLLNER'schen Photometer. In den Ocularstutzen eines

Fernrohrs ist seitlich im Winkel von 90° ein Rohr eingesetzt, welches zwei Nicol

und zwischen diesen ein kleines Fernrohrobjectiv enthält. Vor der äusseren

Oeffnung des Rohrs ist ein um zwei Axen drehbares totalreflektirendes Prisma

angebracht, welches das Licht irgend eines beliebigen Sterns in das seitliche

Rohr wirft, nach dessen Passirung es auf eine im Hauptfernrohr unter 45° zur
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Axe geneigte plarparallele Glasplatte fällt, welche es nach dem Ocular reflektirt.

Das kleine Objectiv im seitlichen Rohr ist so gestellt, dass die durch dasselbe

gehenden Strahlen sich nach der Reflexion in der Brennebene des Oculars ver-

einigen. Der innere Nicol kann gegen den äusseren gedreht, und der Winkel

an einem Theilkreise abgelesen werden. Richtet man nun das Fernrohr auf

einen zu untersuchenden Stern und dreht das Prisma so, dass es das Licht

eines helleren Sternes in das seitliche Rohr reflektirt, so sieht man im Gesichts-

feld den zu messenden Stern direkt und zwei Bilder des durch das seitliche

Prisma reflektirten Vergleichsternes, welche ihre Entstehung der Reflexion an

der vorderen und hinteren Fläche der planparallelen Glasplatte verdanken.

Durch Drehen des inneren Nicols schwächt man die beiden Bilder so weit, bis

sie mit dem direkt gesehenen gleiche Helligkeit haben. Da man das ganze

Photometer um die Axe des Hauptfernrohres drehen kann, so wird es immer
möglich sein, einen passenden Vergleichstern zu finden. Am einfachsten und

sichersten benutzt man das Instrument in der Weise, dass man zwei Objecte,

deren Helligkeitsverhältniss man bestimmen will, unmittelbar nach einander mit

demselben durch das seitliche Prisma reflektirten Stern vergleicht. Da auch

hier der Theilkreis 90° zeigt, wenn die Hauptschnitte der Nicols parallel sind,

so kann man ohne weiteres dieselben Formeln wie beim ZöLLNER'schen Photo-

meter anwenden. Will man jedoch die Helligkeitsdififerenz eines beliebigen,

durch das Hauptfernrohr gesehenen Gestirnes mit der eines durch das seitliche

Prisma reflektirten Sternes direkt vergleichen, so muss man vorher experimentell

die Constante {C) des Instrumentes bestimmen, d. h. die Helligkeitsdififerenz, die

die Bilder eines und desselben Objectes entworfen durch das grosse und das

kleine Fernrohr erhalten. Ist diese in Winkelmaass ausgedrückt, so verhält sich

die Helligkeit des Vergleichsternes {H.^,) zu der des gemessenen Objectes {Hg), wie

die Constante des Instrumentes zum Quadrat des Sinus des am Theilkreis ab-

gelesenen Winkels ip, also

log Hv — logHg = log C — 2 log sin 9.

Da die genaue Ermittelung der Instrumentalconstante nicht gerade leicht ist,

so wird man, um keine weitere Fehlerquelle einzuführen, besser thun, wenn man
die erste Form der Beobachtungsanordnung wählt.

Dieser ganze Apparat hat den Nachtheil, dass die durch das kleine Fern-

rohr entworfenen Bilder schlecht sind, weil die den zweiten Nicol passirenden

Lichtstrahlen nicht parallel, sondern convergent aufifallen, wodurch Aberration

hervorgerufen wird. Um diesen Uebelstand zu vermeiden, wurde folgende Um-
änderung vorgenommen. Die beiden NicoL'schen Prismen mit dem Theilkreise

wurden entfernt und das kleine Objectiv näher an das äussere Ende der Röhre
verlegt. Dicht hinter demselben wurden zwei unter rechtem Winkel ausge-

schnittene Blenden angebracht, die sich durch eine Schraube mit getheiltem

Kopf gleichzeitig gegen einander bewegen lassen. Die Beobachtungen mit diesem

Instrument geschehen in derselben Weise wie mit dem vorhergehenden, nur dass

die Schwächung des Vergleichsternes hier durch das allmähhche Schliessen

der Blenden erfolgt. Eine ganze Revolution der Schraube genügt, um die ge-

schlossenen Blenden in voller Ausdehnung zu öffnen. Ist a^ die Schrauben-

ablesung, wenn die Blenden ganz geschlossen sind, und a die für eine bestimmte

Helligkeit des Vergleichsternes, so ist, wenn die Ablesungen mit wachsender

Oeffnung der Blenden zunehmen, a — a^ an Stelle von sin 9 in die Formeln
für den vorhergehenden Apparat einzusetzen, um dieselben auch für diesen gültig

zu machen. Auch was oben über die verschiedenen Anordnungen der Beob-
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achtungen und die Bestimmung der Instrumentalconstante gesagt worden ist, gilt

hier ohne weiteres. Dass bei allen vier verschiedenen Formen der Pickering'sehen
Photometer die Helligkeit des Himmelshintergrundes eliminirt ist, braucht wohl
nicht besonders bewiesen zu werden.

Um eine systematische Bestimmung der Lichtstärken, der mit blossem Auge
sichtbaren Sterne in bequemer Weise durchführen zu können, hat Pickering
noch ein weiteres Photometer construirt, das sich von den bereits besprochenen
dadurch besonders unterscheidet, dass es nicht einem beliebigen Fernrohr an-

gefügt werden kann, sondern ein selbständiges Instrument bildet. In das West-

ende eines am Meridianpfeiler in der Richtung Ost—West angebrachten Rohres
sind zwei ganz gleiche Objective (4 cm Oeffnung, 80 cm Brennweite) so einge-

setzt, dass ihre Brennpunkte in eine Ebene und dicht neben einander fallen.

Vor jedem Objectiv ist ein totalreflektirendes Prisma angebracht, und zwar kann
das eine, unmittelbar vor dem ihm zugehörigen Objectiv befindlich, einmal um
die Axe desselben und zweitens noch um eine dazu senkrechte, durch Schlüssel

vom Ocular aus gedreht und so gestellt werden, dass es das vom Polarstern

Ca Ursae minoris) kommende Licht in das Fernrohr wirft. Das zweite Prisma ist

soweit von seinem Objectiv entfernt, dass es durch das erste in keiner Stellung

auch nur theilweise verdeckt wird. Es ist in der Hauptsache um die optische

Axe seines Objectivs drehbar, welche Drehung an einem in ganze Grade ein-

getheilten Kreise abgelesen werden kann. Mit Hilfe dieses Prismas kann das

Bild jedes den Meridian passirenden Sternes in das Fernrohr geworfen werden;

um es daselbst etwas länger festhalten zu können, vermag man das Prisma

gegen die Ebene des Meridians mittelst einer Schraube soweit zu neigen, dass

man den Stern eine Viertelstunde vor bezw. nach seinem Meridiandurchgange

im Gesichtsfeld haben kann. Kurz ehe die Strahlen der beiden Objective sich

in der gemeinsamen Brennebene vereinigen, passiren sie ein doppelbrechendes

Kalkspathprisma compensirt durch Glas, wodurch das von jedem der Objective

entworfene Sternbild im Gesichtsfeld des gemeinschaftlichen Oculars in zwei

Bilder zerlegt wird. Durch geeignete Wahl der Winkel des Doppelbildprismas

lässt sich erreichen, dass das nördliche Bild des südlichen Objectivs und das

südliche Bild des nördlichen unmittelbar nebeneinanderstehen, während durch

passend gewählte Weite des Augendeckels die beiden übrigen Bilder abgeblendet

werden. Zwischen Ocular und Auge ist ein NicoL'sches Prisma angebracht,

durch dessen Drehung die beiden im Gesichtsfeld erscheinenden Sternbilder

gleich hell gemacht werden. Die Winkel, um welche der Nicol gedreht wird,

liest man an einem in ganze Grade getheilten Kreise ab. Das Princip der

Helligkeitsvergleichung entspricht also genau dem, bei den beiden ersten

PiCKERiNG'schen Photometern verwandten, daher erfolgt auch die Berechnung

der Lichtverhältnisse nach den oben für dieselben angegebenen Formeln. Zur

genauen Justirung des Instrumentes kann man beide Prismen auf den Polarstern

richten und seine beiden Bilder im Gesichtsfeld gleich hell machen. Auch ist

es sehr rathsam, eine solche Einstellung desselben zu Anfang, Mitte und Ende
jeder Beobachtungsreihe vorzunehmen, um etwaige Aenderungen an der Justirung

oder Durchsichtigkeit der beiden Prismen und Objective constatiren zu können.

Die Nachtheile des Instrumentes bestehen darin, dass man einmal die beiden

Sterne durch verschiedene dioptrische Systeme beobachtet, die nur in vereinzelten

Fällen gegen die Sterne ausgetauscht werden können; im allgemeinen findet bei

den Beobachtungen kein Auswechseln statt, so dass die durch verschieden

starke Absorption erzeugten Fehler nicht eliminirt werden. Ferner ist durch
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Reflexion, Absorption und Doppelbrechung der Lichtverlust ein sehr starker, so-

dass der Apparat, wenn seine Dimensionen nicht sehr grosse sind, nur für hellere

Sterne verwendbar ist. Die verschiedene Helligkeit des Himmelsgrundes ist

deshalb ohne Einfluss auf die Messungen, weil die Helligkeiten der Stellen, auf

welche die beiden Prismen gerichtet sind, sich im Gesichtsfeld vollständig ver-

mischen. Das Photometer erfuhr insofern später eine Abänderung, als die Prismen

vor den Objectiven durch versilberte Glasspiegel ersetzt wurden.

In ganz anderer Weise als die bisher beschriebenen Instrumente sucht das

Keilphotometer das Verhältniss von Sternhelligkeiten zu bestimmen. Die

Erfindung desselben datirt aus dem Jahre 1833, ja vielleicht könnte man das

von HoRNER 1817 construirte Photometer mit hierher rechnen, denn wenn bei

demselben auch kein Keil zur Verwendung kam, so war doch das Princip der

allmählichen Auslöschung der Stqrne durch Einschieben immer dichterer optischer

Medien in das Gesichtsfeld (bei Horner Lagen von Seidenpapier) zur Durch-

führung gelangt. Wirkliche Glaskeile verwendete zu diesem Zwecke 1833 der

Graf Xavier de Maistre, und zwar benutzte er zwei gleichgeformte Keile, von

denen der eine aus weissem, der andere aus blauem Glase bestand. Der letztere

wurde im Gesichtsfeld allmählich über den festen weissen geschoben, welcher

lediglich dazu diente, die Ablenkung der Lichtstrahlen durch den blauen aufzu-

heben. Fast gleichzeitig verwendete Quetelet zwei gleich geformte und gefärbte

Glaskeile, die sich gleichzeitig in entgegengesetzter Richtung über das Gesichts-

feld schoben. Die gleiche Beschaffenheit hat das von C. D. v. Schumacher in

Pulkowa und Stockholm im Jahre 1852 benutzte Instrument, während E. Kayser

in Danzig bei seinem 1862 in dieser Richtung gemachten Vorschlage auf die

de MAiSTRE'sche Form wieder zurückgrifif, mit dem einzigen Unterschied, dass

bei ihm der weisse und gefärbte Keil fest verbunden bleiben sollten. 1865 end-

lich machte Dawes Mittheilung über einen gefärbten Glaskeil, den er seit fünf

Jahren zu photometrischen Zwecken verwendete. In dieser Form ist das In-

strument in grossem Maassstabe von Charles Pritchard in Oxford benutzt,

der die sämmtlichen photometrischen Beobachtungen, die seiner ^Urano-

metria nova Oxoniensis^ zu Grunde liegen, damit anstellte. Die Einrichtung ist

folgende: Ein Keil aus Rauchglas (sogen. Neutralglas) wird mittelst Schraube

zwischen Auge und Ocular hin- und herbewegt, die jedesmalige Stellung des-

selben lässt sich an einer feinen Theilung ablesen. Die Messung geschieht in

der Weise, dass man die Lage des Keils sucht, bei welcher der beobachtete

Stern gerade verschwindet oder im völlig dunklen Gesichtsfeld eben wieder auf-

taucht. Die Scalaablesung giebt an, bei welcher Dicke des Keiles das Licht des

beobachteten Sternes eben vollständig absorbirt wird. Aus den für verschiedene

Sterne ermittelten Keildicken und den bekannten Absorptionsveihältnissen des

Glases lässt sich das Helligkeitsverhältniss der beiden Sterne bestimmen. Ein-

facher geschieht dies durch Messung der Differenz zwischen den zur Auslöschung

der beiden Sterne nöthigen Keilstellungen. Durch Multiplikation dieser Difierenz

mit der Constanten des Keils erhält man direkt den Grössenunterschied der

beiden Sterne. Die Bestimmung dieser Constanten auf empirischem Wege muss

sehr sorgfältig ausgeführt werden, da deren Fehler das Resultat um so stärker

beeinflusst, je grösser der gemessene Helligkeitsunterschied der beiden Sterne

ist. Die ganze Vorrichtung hat den Vortheil, dass sie sich an jedem Fernrohre

leicht anbringen und handhaben lässt, hat aber dagegen auch verschiedene

Nachtheile. Die Empfindlichkeit des Auges ist bei den allerschwächsten Licht-

eindrücken (und um das Uebergehen derselben in absolute Dunkelheit handelt

Valbntinbr, Astronomie. I. 21
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es sich hier) eine verhältnissmässig beschränkte, ähnlich wie das bei sehr grossen

Lichtstärken der Fall ist; die Messungen werden also dadurch an Genauigkeit

verlieren; auch werden die Farben der Sterne hier ihren störenden Einfluss

geltend machen. Endlich ist es sehr die Frage, ob der Keil das Licht gleich-

massig absorbirt. Untersuchungen von Langley mit dem Bolometer haben dar-

gethan, dass der Keil in allen Theilen selectiv absorbirt und zwar nicht nur in

Bezug auf Wärme-, sondern auch auf Lichtstrahlen. Die Durchlässigkeit des

Keiles wächst mit der Wellenlänge, also vom violetten zum rothen Ende des

Spectrums. Indessen ist es fraglich, ob die von Langley für ein Exemplar

gefundenen Differenzen in der Absorption jedesmal auftreten und dann so

stark sind, dass sie das Auge merklich beeinflussen; bei anderen Apparaten

dieser Art hat sich die selective Absorption als nicht störend bei den Messungen

erwiesen. Dagegen dürfte die Helligkeit des Himmelshintergrundes durchaus

nicht ohne Einfluss auf die Beobachtungen sein. Ausserdem darf man nicht

Sterne von zu grosser Helligkeitsdifferenz mit einander vergleichen, weil sonst

durch die Unsicherheit in der Bestimmung der oben erwähnten Constanten des

Keils zu grosse Fehler in das Resultat getragen werden.

Auf dem gleichen Princip der Auslöschung der Sterne beruht das von

Parkhurst bei seinen Planetoidenbeobachtungen angewandte Photometer. Eine

dünne Glasplatte, deren Oberflächen einen sehr kleinen Winkel mit einander

bilden, ist nahe der Focalebene eines grösseren Fernrohres so in den vom Objectiv

erzeugten Strahlenkegel eingeschaltet, dass es denselben gerade zur Hälfte durch-

schneidet. Läuft nun ein Stern durch das Gesichtsfeld des ruhenden Fernrohres,

so geht das Licht desselben anfangs an der Glasplatte vorbei. Sowie jedoch

seine ersten Strahlen durch die Platte hindurchgehen, bildet sich ein zweites

schwaches Bild des Sternes, das an Helligkeit ständig zunimmt, während das

ursprüngliche bis zum Verlöschen abnimmt. Verschieden helle Sterne werden

von ihrem Eintritt in das Gesichtsfeld an verschieden lange Wege bis zum

Punkte ihres Auslöschens zu durchlaufen haben, und aus der Vergleichung dieser

Weglängen lässt sich in Verbindung mit einer Constanten des Instrumentes das

Helligkeitsverhältniss der beiden Sterne bestimmen. Diese Constante kann ent-

weder auf theoretischem oder besser noch auf empirischem Wege ermittelt

werden.

Das sind die hauptsächlichsten Instrumente, die man zur Bestimmung der

Helligkeitsverhältnisse der Sterne unter einander construirt hat, aber schon zwei

Jahrtausende vor der Erfindung derselben hat man die Lichtstärken der Sterne

gegeneinander abgeschätzt, indem man sich ausschliesslich des Auges als In-

strument bediente. Da nun ein heller Stern dem unbewaffneten Auge grösser

erscheint, als ein schwacher, so bezeichnete man die Helligkeit eines Sternes

als seine »Grösse« (magnitudo) und zwar unterschied man bei den mit blossem

Auge sichtbaren Gestirnen sechs Grössenklassen, eine Eintheilung, die man noch

heute beibehalten und auch auf die teleskopischen Sterne ausgedehnt hat, indem

man einfach die Zahl der Grössenklassen erweiterte. Der Begriff einer Grössen-

klasse als Helligkeitsdifferenz ist also im Grunde ein willkürlicher, und es würde

sich nun zunächst fragen, in welcher Beziehung steht derselbe zu den Hellig-

keitsverhältnissen, die man durch die Anwendung photometrischer Instrumente

zwischen den Lichterscheinungen am Himmel ermittelt. Nun hat Fechner es

als psychophysisches Grundgesetz aufgestellt, dass, wenn man zwei Lichtintensi-

täten, die das Auge noch gerade unterscheiden kann, in gleichem Verhältniss
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zu- oder abnehmen lässt, sie doch immer noch vom Auge in gleicher Weise

unterschieden werden. Mehr in mathematischer Form ausgedrückt, würde das

besagen: Für das Auge ist das Erkennnngsvermögen eines sehr geringen Unter-

schiedes zwischen zwei I.ichtintensitäten der Grösse des letzteren dividirt durch

die Intensität proportional. Bezeichnet man also die nahezu gleichen Hellig-

keiten zweier Sterne mit h und h -\- dh, ihre Differenz nach Grössenklassen mit

— dg, und eine willkürliche Constante mit k, so ist

-dg=k-j^,

woraus man durch Integration je nach den angenommenen Grenzen erhält:

gm+i — gm = k {log h,n — logh,n+^
und entsprechend

^;«+« — ghi = k {log h,n — log h,n+,).

Da nun

^;„+, —- g,n = 1 und g„t+n — gm = fl

zu setzen ist, so findet man bei Elimination von k die Gleichung

* V^'«+l/ ^^ \hm+nj

mit Hilfe deren man berechnen kann, wie viel Mal eine beliebige Grössenklasse

m heller ist als die nächstfolgende m H- 1, wenn man das Intensitätsverhältniss

der beiden beliebigen Grössenklassen ni und m -\- n gemessen hat. Zugleich

lässt sich auf diese Weise ein Urtheil über die Gültigkeit des FECHNER'schen

Gesetzes gewinnen. Nun hat bereits vor Aufstellung des letzteren Steinheil eine

ähnliche Formel wie die obige abgeleitet und mit Hilfe seiner eigenen nicht

eben sehr genauen Beobachtungen den Werth von log \ . ) zu 0'45 be-

stimmt, während Seidel aus seinen Intensitätsmessungen an 208 Fixsternen in

Vergleichung mit den Grössenklassenangaben der •» Uranometria novai. von

Argelander dafür die Zahl 0*46, und Wolff, indem er dieselben Argelander-

schen Einschätzungen mit seinen Messungen verband, für die ersten sechs

Grössenklassen etwas variable Werthe fand, aus denen sich im Mittel 0'37 für

den obigen Logarithmus ergab, womit die von Johnson und Pogson dafür er-

mittelte Zahl 0'38 gut übereinstimmt. Die Grössenschätzungen der »Bonner

Durchmusterung« legten Ros^-N und Lindemann ihren diesbezüglichen Unter-

suchungen zu Grunde, und ersterer bestimmte auf diese Weise für die 5te bis

9 te Grössenklasse den fraglichen Logarithmus zu 0'39, während letzterer keinen

Constanten Werth für denselben, sondern ihn

für die Grössenklassen 3— 5 zu 0*29

„ „ „ 5—6 „ 0-30

„ ,. „ 6-7 „ 0-39

„ „ „ 7-8 „ 0-39

„ „ » 8-9 „ 0-44

fand. Bei der in Potsdam begonnenen »Photometrischen Durchmusterung

des nördlichen Himmels« haben es sich die Beobachter G. Müller und

P. Kempf angelegen sein lassen, ihr System von 144 Fundamentalsternen der

»Bonner Durchmusterung« so anzupassen, dass im Mittel für die Grösse 6"0

beide Durchmusterungen streng mit einander übereinstimmen. Da ferner in

Potsdam nach dem Vorschlage von Pogson der log I -, ) zu 0*4 angenommen(Jhn\
\hm^J
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wurde, so entspricht (nach den bisher erschienenen Helligkeitsbestimmungen

zwischen 0° und + 20° Deklination) für die Grössenklassen 6"0— 7*5 der »Bonner

Durchmusterung« das logarithmische Helligkeitsverhältniss 0*4 dem Unterschiede

von einer Grössenklasse, während sich für die Klassen 2"0 bis 6'0 dieser Loga-

rithmus zu 0'329 ergiebt, welches Resultat zu dem von Lindemann gefundenen

sehr gut passt. Aus alledem geht aber hervor, dass das FECHNER'sche Gesetz

auf die Beziehungen zwischen den Lichtintensitäten und den gewöhnlichen

Grössenklassen nicht vollständig passt, und dass das Helligkeitsverhältniss zweier

aufeinanderfolgender Grössenklassen je nach der Helligkeit der Sterne und auch

nach den Systemen, die in den verschiedenen Katalogen befolgt sind, etwas

variabel ist. Man neigt sich jedoch in der Praxis jetzt immer mehr dem Ge-

brauche zu, die oben erwähnte PoGSON'sche Zahl 0"4 = log 2"512 für das loga-

rithmische Helligkeitsverhältniss zweier aufeinander folgender Grössenklassen, die

auf Schätzungen beruhen, anzunehmen.

Das Abschätzen der Sterngrössen mit blossem Auge ist natürlich ziemlich

schwierig und zwar besonders noch deshalb, weil die Helligkeiten der Sterne

keine schroffen Contraste, sondern alle Arten von Uebergängen zeigen, so dass

man entweder Sterne verschiedener Helligkeiten in jede der Grössenklassen

unterbringen oder Unterabtheilungen zwischen denselben einführen muss. Das

letztere hat man nun gethan, und Argelander hat im Anschluss daran eine Me-

thode angegeben, welche die Bestimmung von Helligkeitsunterschieden der

Sterne mit blossem Auge oder unter Benutzung eines schwach vergrössernden

Fernrohres auf Grund sogen. »Stufenschätzungen« zu einer ziemlich genauen

macht. Die Methode ist folgende: Um zwei benachbarte Sterne a und ß, die

höchstens eine Distanz von 10— 12° und keinen starken Helligkeitsunterschied

haben sollen, miteinander zu vergleichen, richtet man das Auge auf Stern a

und dreht es so, dass derselbe am hellsten erscheint (was beim direkten Fixiren

nicht der Fall ist), merkt sich die Helligkeit und wendet dann das Auge in der

gleichen Weise auf Stern ß und schätzt dessen Lichtstärke gegen die von a ab;

gelingt das nicht gleich, so fasst man nochmals a ins Auge und dann, wenn

nöthig, wieder ß, bis man ganz sicher ist, welcher von beiden der hellere

und um wieviel er heller ist. Das »Wieviel« wird so geschätzt: Argelander

theilt die Helligkeitsdifferenz zweier aufeinander folgender Grössenklassen in zehn

»Stufen«. Erscheinen nun beim Vergleichen die Sterne a und ß gleich hell oder

bald der eine, bald der andere heller, so nennt man sie »gleich hell« und bezeichnet

es durch: aß oder ßa. Erscheinen sie auf den ersten Blick gleich hell, aber

findet man bei oftmaligem abwechselnden Fixiren, dass a doch eine Spur heller

ist als ß, so sagt man: a ist »eine Stufe« heller als ß und schreibt dafür alß, also

den helleren Stern voran. Stellt sich heraus, dass a stets und unzweifelhaft

heller als ß ist, so beträgt der Helligkeitsunterschied zwischen beiden zwei Stufen,

was man durch a2ß bezeichnet. Fällt die Lichtstärkendifferenz auf den ersten

Blick ins Auge, so sind das drei Stufen, also a3ß. Ist der Grössenabstand noch

auffälliger, so sagt man, der Unterschied betrage vier Stufen, a4ß. Weiter soll

man nicht gehen; ist die Differenz zwischen a und ß grösser, so muss man einen

dritten Stern 7, der seiner Lichtstärke nach zwischen beiden steht, heranziehen

und a mit 7 und 7 mit ß vergleichen. Der Begriff einer »Stufe« wird auf diese

Weise für geübte Beobachter ziemlich constant und sicher definirt, zwar schwankt

derselbe nach den einzelnen Persönlichkeiten wohl etwas, doch ist er immer

angenähert 0*1 Grössenklasse.
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Mit dieser Methode lassen sich besonders die HeHigkeitsschwankungen

sogen, »veränderlicher Sterne« bequem und ziemlich sicher bestimmen und zwar

auf zweierlei Weise. Entweder sucht man sich in der Nähe des zu bestimmen-

den Veränderlichen zwei unveränderliche Sterne auf, die eine solche Helligkeits-

differenz haben, dass der eine etwa eine bis zwei Stufen heller als der Veränder-

liche im grössten Glänze, der andere ebenso viel schwächer als der Veränder-

liche bei geringster Helligkeit ist; die jedesmalige Lichtstärke des letzteren

schätzt man zwischen die beiden unveränderlichen Helligkeiten ein. Oder wenn
die Schwankungen des veränderlichen Steines eine Grössenklasse oder mehr be-

tragen, so sucht man vier unveränderliche Sterne in seiner Nähe auf, von denen

zwei bei einer Differenz von 4— 5 Stufen unter einander mit ihren Helligkeiten

den Veränderlichen im grössten Glänze gerade einschliessen, während die beiden

anderen bei etwa gleicher Differenz sich ebenso gegenüber der geringsten Licht-

stärke des Veränderlichen verhalten; auch hier schätzt man letzteren entweder

zwischen das eine oder andere Paar ein.

In neuester Zeit hat man versucht, die HeUigkeiten ohne Zuhilfenahme des

Auges zu bestimmen, indem man dasselbe durch die photographische Platte er-

setzte. Auf der letzteren bilden sich die Sterne als Scheibchen von geringerem

oder grösserem Durchmesser ab, welche umgekehrt proportional den Grössen-

klassen sind, d. h. der Durchmesser eines Sternes 9. Grösse ist auf der photo-

graphischen Platte nur ^ von dem eines Sternes 1. Grösse. Ein Uebelstand

dieser Methode liegt aber darin, dass nämlich die photographische Platte

die Helligkeitsverhältnisse anders darstellt, als sie das Auge sieht. Das

kommt daher, dass auf erstere besonders die blauen und violetten Strahlen

wirken, während das Auge die Helligkeit hauptsächlich nach der Menge der

gelben Strahlen schätzt; während also z. B. diesem ein gelber und ein blauer

Stern gleich hell erscheinen, wird auf die Platte der Durchmesser des von

letzterem erzeugten Scheibchens viel grösser sein, als derjenige des von ersterem

herrührenden.

Alle die hier besprochenen Apparate und Methoden liefern nicht direkt das

wirkliche Helligkeitsverhältniss zweier Sterne, sondern nur dasjenige, welches

sich an der Erdoberfläche dem Auge darbietet. Alle Lichtstrahlen, welche von

ausserhalb der Erde zu derselben gelangen, müssen die Atmosphäre durchdringen,

und von dieser werden sie bald mehr bald weniger stark absorbirt, d. h. ein

Teil des Lichtes wird in der die Erde umgebenden Lufthülle ausgelöscht. Diese

Extinction des Lichtes in der Atmosphäre

ist nun verschieden stark je nach der Länge des Weges, den ein Strahl in der

letzteren zurücklegen muss; ausserdem werden auch Druck, Feuchtigkeitsgehalt

und Temperatur der Luft Aenderungen in der Absorption derselben hervorrufen

können. Das Licht, welches ein Stern nach einem bestimmten Erdort schickt,

wird den kürzesten Weg in der Atmosphäre zu durchlaufen haben, wenn der

Stern im Zenith des betreffenden Ortes steht; je mehr er sich dem Horizont

nähert, eine desto längere Strecke hat sein Licht in der Lufthülle der Erde zu

durcheilen, eine desto grössere Absorption wird dasselbe erfahren. In andern

Worten: für einen bestimmten Erdort nimmt die scheinbare Helligkeit eines

Sternes mit wachsender Zenithdistanz desselben ab. Jede Messung der Licht-

stärke eines Gestirnes hat also erst Werth, wenn man zugleich die Zenithdistanz

angiebt, bei welcher dieselbe gemacht ist. Um das nicht immer thun zu müssen,

und um die bei verschiedenen Zenithdistanzen angestellten Beobachtungen des-
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selben Sternes untereinander vergleichen zu können, berechnet man aus der bei

beliebiger Höhe gemessenen Helligkeit diejenige, welche der Stern haben würde,

wenn er im Zenith des Beobachtungsortes stände. Diese Reduction auf das

Zenith kann man entweder auf theoretischem oder praktischem Wege ermitteln,

welcher letztere im allgemeinen deshalb vorzuziehen sein wird, weil man die

Zusammensetzung der Atmosphäre und die Art ihrer Absorption nicht mit der

Genauigkeit kennt, wie es für eine strenge theoretische Untersuchung nöthig wäre.

Es sollen hier erst kurz die wichtigsten theoretischen Formeln auf diesem

Gebiete angegeben und dieselben dann auf ihre Uebereinstimmung mit den

praktischen Resultaten hin untersucht werden.

Der erste, der einen Ausdruck für das Verhältniss der Helligkeiten eines

Lichtstrahls, gemessen bei verschiedenen Zenithdistanzen, aufstellte, war Lambert.

Ist H die HeUigkeit eines Lichtstrahls beim Eintritt in die Erdatmosphäre und h

die an der Erdoberfläche in der Zenithdistanz z gemessene Helligkeit desselben,

ist ferner die Dichte einer mit der Erdoberfläche concentrischen kugelförmigen

dünnen Luftschicht, deren Abstand vom Erdmittelpunkt r ist, so ergiebt sich

nach Lambert

log — =zsecz jd'är — —sec

z

• tang'^ z
j ^

—8
• dr+ ^—Tsei:z • tang^z 1

"^——^ 8-dr.

.

Beobachtet man denselben Lichtstrahl bei der Zenithdistanz z' und findet

seine Helligkeit an der Erdoberfläche /i', so erhält man für diese beiden Grössen

eine ganz entsprechende Formel. Zieht man dieselbe von der obigen ab und

beschränkt sich wegen der raschen Convergenz der Reihe auf die ersten beiden

Glieder, so erhält man
r l />-2 _ 1

/o^A'— /og/i= (secz—secz') j S • är— -^{secz- tang'^ z— secz • tang'^z') j —^— 8'dr. . (3)

Um die Werthe der Integrale zu ermitteln, müsste man die Beziehungen

der Dichten der verschiedenen Luftschichten zu ihren Abständen vom Erdmittel-

punkt kennen, doch wird man auf empirische Weise aus längeren Beobachtungs-

reihen numerische Grössen für dieselben bestimmen können. G. Müller in Pots-

dam hat das auf Grund seiner eigenen umfangreichen Beobachtungen gethan

und gefunden

h-dr = 0-08044
; f^~¥^ 8 - dr = 0-00009 1 10.

Während der LAMBRRT'sche Ausdruck für die Extinction in der Atmosphäre

nur eine Interpolationsformel darstellt, hat Laplace in seiner »Mdcanique Celeste«

(Tome IV, livre X, chap. III.) unter der Annahme, dass die für die Refraction

aufgestellten Hypothesen auch für die Extinction Gültigkeit haben, die Formel

loghz= log ho (— secz — 1
j
logA (4)

abgeleitet, in welcher /lo und /i^ die an der Erdoberfläche bei den Zenith-

distanzen Null und z beobachteten Helligkeiten des ausserhalb der Atmosphäre

die Lichtstärke H besitzenden Sternes sind; a^, und a^ sind die für die Zenith-

distanzen Null und z geltenden BßSSEL'schen Refractionswerthe, die man aus den

gebräuchlichen Refractionstafeln erhält, während

^- H
der sogenannte Transmissionscoefficient ist. Den Ausdruck für A^ kann man

auch anders schreiben, wenn man, nach dem Vorgange von Bouguer und
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PouiLLET, mit / die Weglänge bezeichnet, welche die Lichtstrahlen in der Erd-

atmosphäre zu durchlaufen haben, wenn sie von einem Punkte mit der Zenith-

distanz z ausgehen, und wenn man sich die ganze Lufthülle in eine Schicht von

gleicher Dichtigkeit zusammengepresst denkt, welche letztere gleich der an der

Erdoberfläche sein soll. Die Wegstrecke, die in einer solchen Atm.osphäre ein

Lichtstrahl zurücklegt, der aus dem Zenith des Beobachtungsortes kommt, setzt

man gleich der Einheit und drückt / in diesem Maasse aus. Dann ist nach der

LAPLACE'schen Ableitung

— secz = l,

also

loghz= log ho+ (/ — \)logA (5)

und folglich

mithin

Die ganze Ableitung von Laplace ist unter der Annahme gemacht, dass

zwischen dem Brechungsexponenten v und der Dichte 8 einer jeden einzelnen

Luftschicht die Beziehung besteht

v2 _ 1 = ^ . 8

wo g das Brechungsvermögen der Atmosphäre ist. Führt man statt dieses Ver-

hältnisses das einfachere
V — 1 = ^.8

ein, wie Maurer gethan hat, so findet man, wenn man die für die LAMBERx'sche

und LAPLACE'sche Ableitung eingeführten Bezeichnungen beibehält und mit Vq

den Brechungsexponenten der Luft an der Erdoberfläche, mit dJi die Refraction

bei der Zenithdistanz z bezeichnet und den Radius der Erde gleich 1 setzt

/ogA2=/(?g/iQ-\-\ ^l"^

—

sinz ' dR -\-'^r'^— ^§ • sin^ z—cosz\— 1 VlogA. (6)

Hierbei bedeutet also r — 1 die Höhe der Atmosphäre, für welche Maurer

den Werth O'Ol (Erdradius = 1), also in Wirklichkeit etwa 64 km, annimmt, eine

an sich willkürliche Zahl; doch muss bemerkt werden, dass der Klammerausdruck

sich nicht wesentlich ändert, wenn man für r — 1 = 0'0125 also die wahre

Atmosphärenhöhe rund 80 km setzt. Die Werthe für dR müssen aus einer

Refractionstafel entnommen werden, welche unter der Annahme

V — 1=^.8
berechnet ist, wie das Thomas Young in seiner im Nautical Almanac für 1822

publicirten Refractionstabelle gethan hat.

Um die praktische Bestimmung der Extinction des Lichtes in der Atmo-

sphäre haben sich besonders Seidel und G. Müller verdient gemacht. Ersterer

verglich mittelst eines SxEiNHEiL'schen Prismenphotometers in München die Hellig-

keiten der Fixsterne erster Grösse paarweise mit einander. Ist H^ die ursprüng-

liche Helligkeit eines Sternes und /z^ die an der Erdoberfläche in der Zenith-

distanz z^ beobachtete Helligkeit desselben; versieht man ferner die entsprechenden

Grössen eines zweiten Sternes mit dem Index 2, so hat man die Gleichung:

2 2

wobei 9^1 und <p^2 die logarithmischen Correctionen bedeuten, die zu logh^

bez. log h^ zu addiren sind, um die Logarithmen der Helligkeiten zu erhalten,
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welche man an den Sternen beobachten würde, wenn sie im Zenith ständen.

Man beobachtet nun log -j-
, alle anderen Grössen der Gleichung sind unbekannt.

"2

Sucht man eine Beobachtung heraus, bei welcher die beiden Sterne nahezu gleiche

Zenithdistanzen hatten, so kann man für diese genähert cp^^ = 9^2 setzen und
ZT

erhält dadurch einen vorläufigen Werth für log -j^ . Diesen setzt man bei sämmt-

liehen übrigen Vergleichungen der beiden Sterne als bekannt voraus, hat also

nur noch (fZ^^ und cpSo als Unbekannte. Von diesen vernachlässigt man zunächst

in jeder Gleichung den kleineren Werth und findet also eine ungefähre Angabe

für den grösseren. Man hat also nun für eine Reihe von Zenithdistanzen an-

genäherte Zahlengrössen für die zugehörigen cpjs. Indem man letztere als Ordi-

naten, erstere als Abscissen aufträgt, construirt man eine Curve, welche erlaubt,

für jedes z einen approximativen Werth von <fz abzulesen, womit man nun die

ganze bisherige Operation wiederholt und eine viel genauere Curve findet, aus

der man eine Extinctionstabelle von Grad zu Grad der Zenithdistanz interpolirt.

Für jedes häufig beobachtete Sternpaar erhält man eine solche Tafel; die Ver-

einigung aller derselben nach Gewichten liefert die schliessliche Extinctionstabelle,

wie Seidel eine solche für München aufgestellt hat, die weiter unten mitgetheilt

werden soll.

In ganz gleicher Weise ist G. Müller bei Aufstellung einer Extinctionstabelle

fiir Potsdam vorgegangen, mit dem einzigen Unterschiede, dass bei jedem der

fünf Sternpaare, die er sehr oft beobachtete, ein Stern a Ursae mlnoris war

;

für diesen nahm er zunächst 92 als unveränderlich an und vereinigte dasselbe
ZT

mit log -77^ zu einer Constanten, um die erste genäherte Curve zu finden; das

übrige Verfahren war das gleiche wie bei Seidel. Dieselbe Beobachtungsmethode

aber eine andere Art der Reduction hat Müller bei seiner zweiten Beobachtungs-

reihe zur Bestimmung der Extinction benutzt, die er in der Schweiz auf dem

Säntis (Meereshöhe 2504 ni) anstellte. Indem er für den Polarstern eine constante

Lichtstärke annahm, konnte er die Helligkeit hz, die jeder Vergleichstern bei der

Zenithdistanz z hatte, aus den Beobachtungen finden. Aus der GvLDfiN'schen

Refractionstafel nahm er ferner für einen mittleren Barometerstand und mittlere

Temperatur des Beobachtungsortes mit dem Argument z für jede Beobachtung

die Grösse l—secz — 1
)

, Auf diese Weise erhielt er für jeden Stern eine ganze

Reihe von Gleichungen von der Art der Formel (4), in welchen nur /iq und A
unbekannt waren, die nach der Methode der kleinsten Quadrate bestimmt wurden.

Waren hierbei alle in verschiedenen Nächten gewonnenen Beobachtungen eines

Sternes vereinigt, so wurden nun auch die Beobachtungen verschiedener Sterne,

die in einer Nacht gemacht waren, zur Ableitung der Werthe von A für einen

Beobachtungsabend verwendet, indem die Grössen für die verschiedenen /iq aus

dem ersten Verfahren als bekannt herübergenommen wurden. Alle die so ge-

fundenen Werthe für A wurden in geeigneter Weise zu einem Mittelwerth, welcher

nun zur Berechnung der definitiven Extinctionsgrössen log h^ — logh^ diente,

vereinigt.

Diese logarithmischen Ausdrücke für die Zunahme der Lichtstärke mit ab-

nehmender Zenithdistanz beruhen auf den von Seidel und Zöllner eingeführten

Helligkeitslogarithmen als Intensitätsmaass. Da sich die letzteren jedoch den alt-

hergebrachten Grössenklassen gegenüber keiner sehr weiten Verbreitung zu er-
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freuen haben, so sollen die folgenden Extinctionstabellen und alle späteren An-

gaben in Grössenklassen gemacht werden. Zur Umrechnung in diese letzteren

muss man nur das Verhältniss der Helligkeiten zweier aufeinander folgender

Grössenklassen kennen. Dass dieses für helle und schwache Sterne nicht das

gleiche ist, wurde bereits oben nachgewiesen, doch ist die von Pogson an-

gegebene Zahl 2'512 für ziemlich grosse Differenzen von Lichtstärken in der

Praxis ausreichend und wird jetzt meist angewendet. Um also das gemessene

Helligkeitsvevhältniss in Grössenklassen auszudrücken, hat man dasselbe durch

2'512 zu dividiren, da eine Grössenklasse um diesen Betrag heller ist, als die

folgende schwächere. Den Logarithmus eines Helligkeitsverhältnisses hat man
durch /ö'^2"öl2 = 0'40Ü0 zu theilen. In der nachfolgenden Tafel erhält man die

in Grössenklassen ausgedrückten Beträge sofort als logarithmischen Ausdruck

(cp0), wenn man sie mit 0'4 multiplicirt. Für Zenithdistanzen kleiner als 16*^

beträgt die Reduction O'OO Grössenklassen {mag).

Extinction Stabelle.

Schein-

bare

Zenith-

distanz
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0"14 Grössenklassen schwächer erscheinen, als wenn er im Zenith der betreffen-

den Orte stände. Unsichere Werthe sind in Klammern eingeschlossen. Die

Uebereinstimmung zwischen den zu weit auseinander liegenden Zeiten und bei

ganz verschiedenen Luftzuständen in München und in Potsdam gefundenen Aus-

löschungen in der Atmosphäre ist eine derartig gute, dass ein Einfluss der ört-

lichen und meteorologischen Beschaffenheiten nicht zu constatiren ist. Dagegen

zeigt sich sofort, dass auf der 2500 m über dem Meere liegenden Säntisstation

die absorbirende Kraft der Atmosphäre erheblich geringer ist, als bei den Orten

in der Ebene.

Zur Vergleichung der praktischen Resultate mit den theoretischen Formeln

sind besonders die Potsdamer Beobachtungen geeignet, weil sie einmal sehr

zahlreich sind, und zweitens die aus denselben abgeleitete Extinctionstabelle auf

ganz empirischem Wege gewonnen worden ist. Freilich müssen, um eine

Gegenüberstellung der theoretischen und praktischen Werthe zu ermöglichen,

aus den Beobachtungen erst gewisse Constanten für die einzelnen Formeln ab-

geleitet werden, so dass also dadurch die theoretischen Grössen den beobachteten

in gewisser Weise angepasst sind. Die von Müller aus seinen Potsdamer

Messungen gefundenen Werthe für die beiden Integrale der LAMBERx'schen

Formel (3) sind bereits oben angegeben ; derselbe hat ferner in entsprechender

Weise die für die LAPLACE'sche Gleichung (4) und den MAURER'schen Ausdruck (6)

nothwendigen Grössen A aus seinen Beobachtungen bestimmt und gefunden

für die LAPLACE'sche Formel A = 0*835

„ „ MAURER'sche „ A = 0-798,

welche Werthe bei der Berechnung der folgenden Tabelle zu Grunde gelegt

wurden. Das Argument ist wieder die scheinbare Zenithdistanz.

Scheinbare
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hohem Barometerstand und trockener Luft die Absorption der Lichtstrahlen in

der Atmosphäre geringer ist, als bei niedrigem Barometerstand und grosser

Feuchtigkeit.

Es sind oben die aus den Potsdamer Beobachtungen nach der LAPLACE'schen

und MAURER'schen Formel hergeleiteten Werte für den Transmissionscoefficienten^

gegeben, d. h. man kann aus den verschiedenen Theorien ohne Weiteres be-

rechnen, wie viel von der Lichtmenge 1 ausserhalb der Atmosphäre bei senk-

rechter Incidenz auf die Erdoberfläche gelangt. Die verschiedenen Mittelwerthe,

welche die einzelnen Beobachter aus ihren Messungen abgeleitet haben, sind

die folgenden

BOUGUER

Seidel (in München) . .

Stampfer (in Wien) . .

Langlev (auf dem Aetna)

Pritchard (in Cairo) . .

0-812

0-794

0-824

0-89

0-843

Pritchard (in Oxford) . . . 0'791

WoLFF (in Bonn) 0-806

Müller (in Potsdam .... 0-825

„ (auf dem Säntis) . . 0-879

Aus der guten Uebereinstimmung dieser Zahlen darf man jedoch nicht ohne

weiteres schhessen, dass der betreffende Werth so genau bekannt sei, wie es

danach den Anschein hat, denn es ist immer zu berücksichtigen, dass die Grössen

unter Zugrundelegung gewisser Hypothesen über die Constitution der Atmosphäre

ermittelt sind. Schon vor 50 Jahren hat Forbes nachzuweisen gesucht, dass

die Absorption des Lichtes in der Atmosphäre eine viel grössere als etwa 17 §
(wie im Mittel aus den obigen Zahlen folgen würde), ist. Das Gleiche hat

Crova 1876 behauptet, während in neuester Zeit (1884) Langley an der Hand
theoretischer und praktischer Untersuchungen zu einer ganz ähnlichen Ansicht

gekommen ist. Es lässt sich nun durchaus nicht leugnen, dass die Ein-

wände, die Langley gegen die Extinctionstheorien erhebt, vielfach berechtigt

sind, doch dürfen andererseits seine Beobachtungen nicht als ganz beweiskräftig

angesehen werden, da sich dieselben ebenso wie die wenigen von Forbes nicht

auf Licht-, sondern auf Wärmestrahlen der Sonne beziehen, und es doch noch

zweifelhaft ist, ob die für diese gefundenen Verhältnisse ohne weiteres auch für

jene gelten. Nach Langley's Ansicht würde die Absorption des Lichtes in der

Atmosphäre bei senkrechter Incidenz etwa 30—40§ betragen.

Aus den Beobachtungen von Müller folgt ziemlich sicher, dass am Meeres-

niveau die Absorption des Lichtes 17^, also 0-20 Grössenklassen beträgt, 'während

auf dem Säntis dieselbe nur noch 12^, also 0'14 Grössenklassen ausmacht, d. h.

eine Luftschicht von 2500 m Höhe schwächt das Sternhcht um 006 Grössen-

klassen.

Bei einer Besprechung der

Helligkeitsverhältnisse der Körper im Sonnensystem

muss naturgemäss mit dem Centralkörper desselben, der allen übrigen erst Licht

zusendet, der Anfang gemacht werden.

Die Sonne stellt sich dem Auge als glänzende Scheibe dar, deren Helligkeit

jedoch, wie man bei sorgfältiger Prüfung sieht, keine gleichmässige ist, sondern von

der Mitte nach den Rändern zu abnimmt. Die erste Zahlenangabe darüber ist von

Bouguer gemacht; wenn man den Sonnenradius sich in 100 Thle. zerlegt denkt

und die HeUigkeit der Sonne im Mittelpunkt gleich der Einheit setzt, so fand

Bouguer, dass die Helligkeit der Scheibe im Radius 75 nur noch 0-729 betrage.

Auch Secchi machte in dieser Beziehung einige wenig genaue Messungen,
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während in neuester Zeit sehr ausführliche Beobachtungen von H. C. Vogel an-

gestellt wurden, deren Resultate in der folgenden Tafel zusammengestellt sind,

unter Beibehaltung der für die BouGUER'sche Messung angegebenen Zählweise

für Sonnenradius und Lichtstärke.

Helligkeitsvertheilung auf der Sonnenscheibe nach H. C. Vogel.

Abstand vom
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20000 Millionen mal heller als Sirius (nach Wollaston)

75000

55760

5970-5

24946-5

52001

74303-5

18924

25586

,, Vega (nach Seidel)

„ Capella (nach Zöllner)

„ Sirius

„ Vega

,, Spica

„ Fomaihaut

„ a Centauri

,, Resulus

. nach Bond.

Gestützt auf die LANGLEv'schen Messungen der Wärmestrahlung der Sonne

hat TuMLikz berechnet, dass die Sonne in Bezug auf Helligkeit durch 820 Qua-

drillionen deutscher Normalkerzen oder 1020 Quadrillionen HEFNER'sche Licht-

einheiten ersetzt werden könne.' Alle die hier gegebenen Werthe sind nur als

Versuche zur ungefähren Bestimmung der Helligkeit der Sonne zu betrachten,

als zuverlässig ist keiner derselben anzusehen.

Die übrigen Körper des Sonnensystems erhalten alle ihr Licht von der

Sonne, und indem sie dasselbe diffus reflektiren, erscheinen sie dem Beobachter

auf der Erde als leuchtende Objecte, deren Helligkeit mit ihren Entfernungen

von Sonne und Erde und ihren Stellungen zu den beiden wechselt, denn einmal

nimmt ja die Erleuchtung umgekehrt proportional dem Quadrate der Entfernung

von der Lichtquelle ab, und ferner kehrt ein Planet nicht immer seine ganze,

von der Sonne beleuchtete Hälfte der Erde zu, sondern nur ein in Grösse sich

beständig änderndes Stück derselben. Um nun diese stets wechselnden Helligkeiten

auf ein einheitliches Maass zurückzuführen, bedarf es einer auf alle im Sonnen-

system vorkommenden Verhältnisse passenden Formel. Bis jetzt ist es noch nicht

gelungen , einen derartigen , auf theoretischem Wege abgeleiteten Ausdruck

zu finden, da das ganze Problem ein ziemlich verwickeltes ist. Es sollen hier

kurz die wichtigsten der bisher aufgestellten Gleichungen angeführt werden, von

denen indessen keine für alle einschlägigen praktischen Bedürfnisse ausreicht.

In der mittleren Opposition, d. h. wenn die Mittelpunkte von Sonne, Erde

und Planet in dieser Reihenfolge eine gerade Linie bilden und Erde und Planet

ihre mittleren Abstände 1 und r^ von der Sonne haben, setzt man den schein-

baren Radius des Planeten gleich der Einheit; dann ist der Flächeninhalt der

scheinbaren Planetenscheibe gleich tt. Ist nun die Entfernung des Planeten von

der Erde bei anderer Constellation gleich A, so ist dann der scheinbare Radius

^ 1

der Planetenscheibe -^-r— . Bezeichnet man noch den Phasenwinkel, d. h. den

Winkel, den die vom Planeten nach der Sonne und der Erde gezogenen Richtungs-

linien mit einander einschhessen, mit a, so ist die scheinbare Fläche des von

der Erde aus sichtbaren Theils der Planetenscheibe gleich .
^

tt • cos^ — .

Dieser Ausdruck gilt natürlich nicht für die beiden unteren Planeten Merkur

und Venus, weil diese nicht in Opposition kommen. Für diese kann man
passender Weise auf die mittlere obere Conjunction reduciren, was den obigen

Ausdruck nur insofern ändern würde, als man statt r^ — 1 dann r^ -+- 1 zu

setzen hätte. In den folgenden Betrachtungen soll diese Modifikation nicht

weiter berücksichtigt werden. Euler hat nun den Satz aufgestellt, dass die

Helligkeit eines Planeten proportional sei der scheinbaren Grösse des der Erde

zugewendeten erleuchteten Theils der Planetenscheibe. Danach verhält sich die
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Helligkeit bei der mittleren Opposition zu der bei den Entfernungen A und r

des Planeten von Erde und Sonne wie

Setzt man nun die Helligkeit in der mittleren Opposition gleich 1, so ist

die bei der zweiten Stellung des Planeten

r2A2 " 2

Diese Formel entspricht nun den thatsächlichen Verhältnissen durchaus

nicht, wie durch veischiedene Beobachtungsreihen nachgewiesen ist. Es ist gar

nicht darin berücksichtigt, welche Winkel die von der Sonne kommenden
parallelen Lichtstrahlen und die ebenso nach der Erde reflektirten, mit dem
Lothe auf einem Flächenelement des beleuchteten Planeten bilden. Diese beiden,

Incidenzwinkel (i) und Emissionswinkel (s) genannt, stehen natürlich mit dem
Phasenwinkel a in Beziehung. Lambert hat diese beiden in die Betrachtung

hineingezogen, indem er das vom Planeten auf ein Flächenelement der Erde

senkrecht auffallende Licht proportional mit cos i - cos s setzte und so zu der

Formel
TT ^0 (^0 — 1)^ sin g + (tt — g) cos a^= ^2Ä2 ^ (8)

gelangte, in welcher / und e durch g ausgedrückt sind, und sonst alle Grössen

die gleiche Bedeutung wie in Formel (7) haben. Nebenbei bemerkt hat der von

Lambert mit v bezeichnete Phasenwinkel eine andere Bedeutung, als der hier

als solcher unter der Bezeichnung g eingeführte, doch besteht zwischen beiden

die einfache Beziehung v = 180° — g. Vergleicht man hierzu die am Anfang

dieses Artikels angegebene LAMBERT'sche Formel (1), welche für selbstleuchtende

Körper gilt, so sieht man sofort, dass Lambert^ indem er auch hier die Hellig-

keit proportional cos i • cos s, setzt, einfach ein beleuchtetes Flächenelement mit

einem selbstleuchtenden vertauscht, was entschieden unrichtig ist und die obige

Formel (8) ebenfalls in Widerspruch mit den Beobachtungen bringt. Zöllner

bleibt bei dem Irrthum Lambert's stehen und sucht das Unzulängliche des

LAMBERT'schen Ausdrucks in der Praxis dadurch zu erklären, dass derselbe eine

glatte Oberfläche des Planeten voraussetzte, was der Wirklichkeit durchaus nicht

zu entsprechen brauche. Er leitet nun unter ziemlich gewagten Prämissen

eine Formel ab, welche ausser den bereits erwähnten Grössen noch einen

Winkel ß enthält, der als Neigungswinkel der Abhänge aller Berge auf dem
Himmelskörper zu definiren ist. In der ganzen Ableitung steckt noch ein mathe-

matischer Fehler, wie Seeliger und Searle nachgewiesen haben, nach dessen

Correctur man die Formel

JI == —5

—

"
g [sin g -+- (iT — a) cos OL — 2 ß sin ß sin (a + ß)] (9 a)

für Werthe von (180° — g) > 2ß erhält, während, wenn (180° — g) < 2ß ist, der

Ausdruck

_ff= ^'^

^^l
~ ^^

. 2 ^^^ ß [sin (g -i- ß) + (180° — g — ß) cos (g + ß)]. (9b) 1
r2^2

lautet. Für den Mond fand Zöllner aus seinen Beobachtungen ß = 52° und

erhielt damit eine gute Uebereinstimmung zwischen Theorie und Beobachtung.

Wegen der unsicheren Grundlagen, auf denen sich die ZöLLNER'sche Formel

aufbaut, ist ihr Werth nur der einer Interpolationsformel.
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Wenn man nun die in der Einleitung erwähnten LoMMEL'schen Anschauungen

über die Helligkeit eines selbstleuchtenden Körpers überträgt auf einen be-

leuchteten Körper, wie das Lommel selbst gethan hat, so findet man, dass die

von einem beleuchteten Flächenelement auf ein Flächenelement der Eide senk-

recht auffallende Lichtmenge proportional ist dem Ausdruck

cosi ' cose.

Tcosi -+ x' cose
'

worin z und s die oben definirten Incidenz- und Emissionswinkel und x und t'

die Absorptionscoefficienten des beleuchteten Elementes für die ausgesandten

bezw. die einfallenden Lichtstrahlen sind. Bezeichnet man das Verhältniss von

T zu t' mit X, so ist also
cosi ' cosz

« v.cost + cosz

der durch a und x auszudrückende Faktor der Helligkeit. Unter Beibehaltung

aller früheren Bezeichnungen findet man

(10)
rr ^0^(^0—1)^ H-xr2(H-x) ,a X .„ , / ^ a-n ;A1

worin die beiden Hilfsgrössen m und fi durch die Gleichungen

m sin n = V. sin a

m cosn = 1 -\- yi.cos a.

definirt sind. Setzt man hierin x = 0, so kommt man direkt auf den EuLER'schen

Ausdruck (7). Da in Wahrheit x sehr nahe gleich der Einheit sein wird, so wird

schon die Formel

^= Ua^ (1 - -T^sf^
lognafcoiangl^"^ , (1 1)

die aus (10) dadurch entstanden ist^ dass x = 1 gesetzt wurde, vielfach statt des

strengen Ausdrucks genügen.

Da nun ein Körper niemals alles Licht, welches er von aussen erhält, voll-

ständig wieder von sich strahlen wird, so empfiehlt es sich, das Verhältniss des

ausgesandten zum empfangenen Licht in die Betrachtung einzuführen. Lambert

hat dasselbe die »Albedo« des betreffenden Körpers genannt und dieselbe de-

finirt als das Verhältniss der von einem Flächenelement nach allen Seiten reflek-

tirten Lichtmenge zu derjenigen, die dasselbe aus einer bestimmten Richtung

empfangen hat. Hierbei ist also die Albedo von dem Incidenzwinkel abhängig,

es erscheint angemessener, dafür lieber den Mittelwerth sämmtlicher vorkommender

Albedos einzuführen und diesen mit dem Namen Albedo (|x) zu belegen, wie

das Seeliger gethan hat. Bezeichnet man mit 7 eine von der ursprünglichen

Lichtquelle abhängige Constante, so ist bei Annahme des LAMBERx'schen Grund-

gesetzes

M-
= T • ^, (12)

während nach der LoMMEL'schen Anschauung

r 1 x2
"I

{x = 7-Tcl + x%x + — log (1 4- x) (13)

wird. Daraus folgt, dass für x = sich [x = 2t;7 ergiebt, während es für x = 1

den durch Formel (12) gegebenen Werth annimmt. Da man den Begriff" der Albedo

auf die Licht reflektirende Kraft des Stoffes, aus dem ein Himmelskörper

besteht, bezieht, so ist klar, däss eine mit Erhebungen besetzte Oberfläche eines

Planeten eine kleinere Albedo haben wird, als eine ganz glatte. Daher wird im

allgemeinen die an einem Körper im Sonnensystem bestimmte »scheinbare«
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Albedo kleiner sein als die »wahre« Albedo des Stoffes, aus welchem seine

Oberfläche besteht. Letztere bildet den oberen Grenzwerth der ersteren. Es
ist danach nicht wohl möglich, aus der beobachteten Albedo eines Gestirnes

einen Rückschluss auf das Material seiner Oberfläche zu machen, so lange man
die Beschaffenheit der letzteren nicht ganz genau kennt. Es empfiehlt sich daher,

lieber die »relative« Albedo der Planeten zu bestimmen, d. h. die Zahl, welche

angiebt, wieviel der eine Planet heller erscheinen würde, als der andere, wenn
sich beide in voller Beleuchtung und der Entfernung 1 von der Sonne befänden,

und ihre Abstände von der Erde so gross wären, dass beide den gleichen schein-

baren Durchmesser hätten.

Die Formeln (7) bis (13) sind für alle von der Sonne beleuchteten Körper
gleichmässig gültig, doch reichen dieselben für einen nicht aus, dessen eigenthüm-

liche Beschaffenheit eine besondere theoretische Behandlung nöthig macht, das

ist der Saturn mit seinem Ringsystem. Seidel hat zuerst eine vollständige

Theorie der Lichterscheinung des Saturn aufgestellt. Er wendet das LAMBERx'sche

Gesetz auf Kugel und Ring an und denkt sich letzteren als undurchsichtige

Scheibe, deren Dicke wegen ihrer Kleinheit vernachlässigt werden kann. Der
von ihm schliesslich gefundene Ausdruck ist so complicirt, dass seine Anwendung
auf die Praxis äusserst umständlich wird. Ueberdies befindet sich derselbe mit

den Beobachtungsergebnissen insofern im Widerspruch, als das aus denselben

folgende Zunehmen der Helligkeit gegen die Opposition hin in der theoretischen

Formel nicht ausgesprochen liegt. Zöllner und nach ihm Seeliger haben ferner

hervorgehoben, dass die Anwendung des LAMBERx'schen Princips auf Ring und
Kugel gleiclimässig deshalb unzulässig sei, weil danach ein Flächenelement auf

dem Ringe viel dunkler erscheinen müsste als ein solches im centralen Teile der

Kugeloberfläche, was dem Augenscheine nach nicht der Fall ist, wenn auch

exacte Messungen noch nicht darüber vorliegen. Zöllner stellte eine andere

Reductionsformel auf, die auf der Annahme beruht, dass die Helligkeit von

Kugel und Ring zusammen proportional dem Flächeninhalt der ganzen von der

Erde aus sichtbaren Figur ist. Wenn also H die beobachtete Helligkeit bei

beliebiger Ringlage, H^ die bei verschwundenem Ring ist, wenn ferner die schein-

bare Fläche der Saturnscheibe gleich der Einheit gesetzt und der Flächeninhalt

der Projection der über die Kugel hinausragenden Ringtheile mit p bezeichnet

wird, so ist nach Zöllner

H^\H^\\{\-^p\ also H = Hq{\ -{- p) (14)

Da diese Formel auf keinem photometrischen Grundprinzip beruht, und in

derselben keine Rücksicht auf die Abplattung des Planeten und seinen Schatten-

wurf auf den Ring genommen ist, so stellt dieselbe natürlich keinen streng theo-

retischen Ausdruck, sondern eben nur eine Reductionsformel dar, welche mit

den Beobachtungen im Grossen und Ganzen gut übereinstimmt, wenn sie auch

die von der Phase abhängigen Helligkeitsschwankungen in keiner Weise dar-

zustellen vermag. Die eingehendsten theoretischen Untersuchungen der Licht-

erscheinungen des Saturn und seiner Ringe rühren von Seeliger her. Derselbe

legt seinen Untersuchungen die MAXWELL-HiRN'sche Hypothese zu Grunde, nach

welcher das Ringsystem aus lauter einzelnen Massentheilchen besteht. Diese

kann man als kleine Kugeln ansehen, die bei der grossen Entfernung des Saturn

keine merkliche Phase zeigen, sondern stets als vollbeleuchtet anzusehen sein

werden; das bietet den Vortheil, dass man kein besonderes photometrisches Prin-

zip für diese Theilchen anzunehmen braucht, sondern ihre Helligkeit als constant

ansehen kann. Von der Anzahl der Theilchen im Ringe und der Dicke desselben
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wird dann im wesentlichen seine Helligkeit abhängen, d. h. von zwei Constanten,

die willkürlich zu wählen sind. Seeliger hat seine Theorie sowohl für die

I.AMBERx'schen als auch die LoMMEL'schen Grundanschauungen durchgeführt,

doch sollen hier nur die auf ersteren basirten Formeln angeführt werden. Be-

zeichnet man mit A bez. A' die Höhe der Erde bez. Sonne über der Ebene des

Ringes und mit a wieder den früher definirten Phasenwinkel, so berechnet man
zunächst die Grössen

sinA H- sinÄ Xt , , ,,
a = :—T

• -jt; und = VlCOSOL,
sinA M

indem man die Hilfsgrössen Xl und Yl mit dem Argument A und ferner M
mit dem Argument a aus den der SEELiGER'schen Abhandlung beigegebenen

Tafeln entnimmt. Dann ist, wenn man mit y = Qlio) ^^^ Helligkeit des Saturn

bei verschwundenem Ring bezeichnet und x = F^' Quo) setzt, worin F^' eine

zu bestimmende Constante ist, die beobachtete Helligkeit des ganzen Systems

Qb = ax -^ by (15)

Die SEELiGER'sche Theorie berücksichtigt die Abplattung der Saturnskugel und

den Schattenwurf auf den Ring mit aller Strenge, und da ihre Uebereinstimmung

mit den Beobachtungen unter plausibeln Annahmen über die willkürlichen Con-

stanten eine sehr gute ist, so kann damit das schwierige Problem als gelöst an-

gesehen werden.

Ueber die Helligkeiten der Planeten und zwar sämmtlicher grosser

wie einiger kleiner liegen mehr oder weniger ausgedehnte Beobachtungsreihen

von Seidel, Zöllner, Parkhurst, J. F. J. Schmidt und G. Müller vor, von

denen die des letzteren weitaus die sorgfältigsten und umfassendsten sind. Da

nun die der Sonne näher stehenden grossen Planeten ziemlich beträchtliche

Helligkeit erreichen, so kommt man mit der Angabe nach den gewöhnlichen

Grössenklassen nicht mehr aus, man hat daher die Zählweise derselben durch

Null hindurch in die negativen Werthe hinein fortgesetzt, sodass also zur

0. Grössenklasse Objecte gehören, die eine Klasse heller sind als die erster

Grösse, entsprechend erhalten die Bezeichnung — 1 ste — 2 te etc. Grösse

Gestirne, die um 2, 3 etc. Klassen heller sind als die erster Grösse.

Der Merkur ist seiner geringen Entfernung von der Sonne wegen sehr schwer

zu beobachten, und die Messungen sind im allgemeinen ungenauer als bei den

übrigen Planeten. Bezeichnet man mit r^ = 0"38710 die mittlere Entfernung des

Merkur von der Sonne (mittlerer Abstand »Sonne — Erde« = 1), so berechnet sich

die Helligkeit h desselben, die er beim Abstand r von der Sonne und A von

der Erde hat, nach den MüLLER'schen Beobachtungen aus der Formel

1 r2A2h= — 0-901 — 0-02838 (a — 50) + 0-0001023 (a — 50)2 _^ log -—-

worin die Zahlenwerthe sämmtlich in Grössenklassen ausgedrückt sind, und a den-

jenigen den Entfernungen r und A entsprechenden Phasenwinkel (nach der

früheren Definition) bezeichnet, der sich aus der Formel

A2h_ ^2— i?2
cosn = 27Ä

ergiebt, in der J? die entsprechende Entfernung der Sonne von der Erde be-

deutet. Der obige Ausdruck gilt streng genommen nur für Werthe von a, die

zwischen 50" und 120° liegen. Es zeigt sich hierfür die auffälhge Erscheinung,

dass keine der theoretischen Formeln die Beobachtungen darstellt, sondern die

Valkntinbr, Astronomie. I. 22
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selben geben alle zu starke Helligkeiten. Aus den ScHMiDx'schen Merkur-

Beobachtungen folgt, unter Beibehaltung aller Bezeichnungen, die Formel

h = -- 0-969 + 0-03548 (a — 50) + pr^ log
^^

0-4 * r^ '

deren Uebereinstimmung in den Zahlencoefficenten mit der obigen eine sehr

gute ist, besonders wenn man berücksichtigt, dass die Beobachtungsmethode

Schmidt's (die ARGELANDER'sche) eine total andere war als die Müller's, der ein

ZöLLNER'sches Photometer verwendete.

Für den Planeten Venus ergiebt sich aus dem MüLLER'schen Beobachtungs-

material, wenn man die ganz gleichen Bezeichnungen wie beim Merkur benutzt

und nur r^ ^= 0-72333 setzt, die Formel

h = — 4-707 + 0-01322 a + 0-0000004247 a^ + ^r^%^^ •

0'4 * r^

Mit den verschiedenen theoretischen Formeln stimmt dieselbe nicht überein,

denn bei den kleinen Phasenwinkeln geben jene durchschnittlich zu starke, bei

den grossen Phasenwinkeln zu geringe Helligkeiten; am besten schHesst sich den

Beobachtungen noch die SEELioER'scbe Theorie an. Die SEiDEL'schen und

ZöLLNER'schen Messungen werden durch die obige Formel auch in durchaus

genügender Weise dargestellt. Eine besonders früher viel discutirte Frage ist

die, wann die Venus in ihrem grössten Glänze erstrahlt. Die verschiedenen

theoretischen Formeln geben ziemlich abweichende Werthe für die betreffende

Zeitangabe. Nach der MüLLER'schen Lichtgleichung für die Venus folgt, dass

beim grössten Glänze der Phasenwinkel a zwischen 117° 4' und 120° 8' .und die

Elongation e zwischen 38° 59' und 39° 50' liegen kann. Danach würde der frag-

liche Zeitmoment 38-8 bis 32*5 Tage vor oder nach der unteren Conjunction

des Planeten eintreten, und die Helligkeit der Venus dabei zwischen den Grössen

— 4-16 und — 4-55 schwanken.

Beim Mars kann der Phasenwinkel a niemals den Werth von 50° über-

schreiten, es ist also die Ableitung einer Formel, welche die Abhängigkeit der

Helligkeit von der Phase darstellt, mit grösserer Unsicherheit verknüpft als bei

den inneren Planeten, da sich die Beobachtungen nur über ein viel kleineres

Phasenintervall erstrecken. Bedeutet r^ den mittleren Abstand des Mars von

der Sonne zur Zeit der mittleren Opposition und behält man im übrigen die beim

Merkur eingeführten Bezeichnungen bei, so ist

h = — 1-787 + 0-01486 a + 1^ log -^, 7^2 •

Eine genügende Uebereinstimmung mit einer der Theorien ist hier auch

nicht vorhanden, dagegen zeigt die Curve für den Mars einen ganz ähnlichen

Verlauf wie die der Venus innerhalb des betreffenden Phasenintervalls. Die

Beobachtungsreihen von Seidel und Zöllner lassen sich durch die MüLLER'sche

Formel in genügender Weise darstellen. Die Helligkeit des Mars in mittlerer

Opposition ist nach SEroEL — 1-55, nach Zöllner — 1-87, und nach Müller

— 1-79 Grössenklassen. Nach des letzteren Angaben wäre der Planet in seinem

grössten Glänze — 2-7, in seinem geringsten dagegen nur 1-7 Grösse.

Der Jupiter zeigt nach den MüLLER'schen Beobachtungen in Betreff seiner

Lichtstärke keine Abhängigkeit von dem Phasenwinkel, dessen Maximalwerth

12° ist, so dass sich die Helligkeit einfach aus der Formel

1 r^^a
/^ = — 2-233 4- 777 %-57 T>20-4 * r^{rQ— 1)2
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berechnet. Die wenigen Messungen von Seidel und Zöllner ergeben für die

Helligkeit in mittlerer Opposition die Grössen — 2-07 und — 2-33, also in guter

Uebereinstimmung mit der MüLLER'schen Zahl — 2-233. Fasst man die Beob-

achtungen des letzteren zu Jahresmitteln zusammen, so zeigt sich ein allmähliches

Anwachsen der Helligkeit von 1878 bis Ende 1883 und dann eine Abnahme bis

1890. Es bleibt fraglich, ob diese Schwankungen — wenn überhaupt reell — durch

Vorgänge in der Atmosphäre des Jupiter oder durch entsprechende Aenderungen

in der Helligkeit der Sonne zu erklären sind. Für letztere Auffassung spricht der

Umstand, dass bei Mars, Saturn und Uranus ähnliche Helligkeitsschwankungen,

wenn auch nur schwach, angedeutet sind. Die wegen der Abplattung des

Jupiter nöthige Correction der Helligkeit ist zu klein, um irgend welchen

Einfluss auf die Messungen zu üben.

Saturn lässt auffälliger Weise wieder eine Abhängigkeit von dem Phasen-

winkel erkennen, obgleich derselbe höchstens bis zu 7° anwächst. Daneben

tritt natürlich eine Helligkeitsänderung mit der Höhe A der Erde über der Ebene

des Ringes deutlich zu Tage, so dass Müller aus seinen Beobachtungen die

empirische Formel ableitete.

1 r^^'^
h = 0-877 + 0-0436 a — 2'5965 sinA + 1-2526 sin^ A + 7^7%

Die kurzen Beobachtungsreihen von Seidel und Zöllner liefern nach Re-

duction mittelst dieses Ausdrucks als Helligkeit des Saturn bei verschwindendem

Ring und mittlerer Opposition die Werthe 1-04 und 0-95 Grössenklassen, also

beide etwas geringer als die MüLLER'sche Zahl 0-877. Die zahlreichen Hellig-

keitsschätzungen von ScHM[DT sind leider zu ungenau, um eine Abhängigkeit von

der Phase erkennen zu lassen. Am besten werden dieselben durch die Formel

// = 1-203 - 0-0370 . A + ^/^^-^^—-^^
dargestellt. Die daraus sich ergebende Reduction auf verschwundenen Ring

befindet sich in ganz leidlicher Uebereinstimmung mit der aus der MüLLER'schen

Formel hergeleiteten, was insofern von besonderem Interesse ist, als die Schmidt-

schen Beobachtungen sich auf die nördliche Seite des Ringes beziehen, die

MüLLER'schen dagegen auf die südliche; es bestände also zwischen den Refiexions-

fähigkeiten der beiden Seiten kein wesentlicher Unterschied. Dass die theore-

tische Formel von Seeliger mit den Beobachtungen gut übereinstimmt, ist be-

reits früher erwähnt.

Für den Uranus war es Müller auch nicht möglich, eine Helligkeits-

änderung mit der Phase nachzuweisen; nach seinen Messungen ist die Helligkeit

/i in Grössenklassen
1 ^2^2

^ = 5-863 + ö:^%^:T(;rin)i-

Mit den wechselnden Entfernungen von Sonne und Erde kann sich die

Helligkeit des Uranus höchstens um 0'5 Grössenklassen ändern.

Beim Neptun beträgt diese eben erwähnte Helligkeitsschwankung im

Maximum 0-2 Grössenklassen. Eine Einwirkung der Phase ist nicht zu constatiren.

Müller fand aus seinen 138 Beobachtungen

1 /•2A2
/^ = 7-661 H- TT-r /^^ -Y7 rrg ,

0-4 * ''on^o—
während aus 25 PiCKERiNc'schen Messungen

1 , r2A2
^ = 7-71 + ^/.^;:^^;—^

33*
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folgt. Eine seinerzeit von Maxwell Hall behauptete periodische Aenderung der

Helligkeit des Neptun haben die obigen Beobachtungsreihen nicht bestätigt.

Müller hat aus seinen Beobachtungen noch den oben definirten Begriff der

»relativen« Albedo für die grossen Planeten ausgerechnet, indem er für die Ein-

heit des scheinbaren Halbmessers den Radius des Planeten Mars in der Ent-

fernung 1 annahm, d. h. also die relative Albedo des Mars gleich der Einheit

setzte. Rechnet man die »scheinbaren« Albedowerthe, die Seidel und Zöllner

bestimmt haben, so um, dass diejenigen des Mars gleich 1 werden, so erhält

man folgende Uebersicht:
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Planetoiden
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die theoretischen Formeln von Euler, Lambert und Seeliger auf den Mond
nicht anwendbar sind, dagegen zeigen die MüLLER'schen Merkursbeobachtungen

einen ganz ähnlichen Verlauf wie die besonders von Bond und Zöllner am
Monde angestellten, d. h. also die von Müller für den Merkur abgeleitete

empirische Formel würde auch zur Reduction der Helligkeit der Mondphasen

auf die des Vollmondes dienen können, sobald man die Coefficienten nicht als

Sterngrössen, sondern als Relativzahlen auffasst. Was die scheinbare Albedo

des Mondes betrifft, so liegen sichere Bestimmungen nicht vor. Aus den

WoLLASTON'schen Vergleichungen zwischen Sonne und Vollmond lässt sich die

scheinbare Albedo des letzteren zu 0'091 berechnen, während Seidel aus ver-

schiedenen Beobachtungen 00303 und Zöllner 0-1195 dafür fand. Die übrigen

Trabanten im Sonnensystem sind auf ihre Helligkeit hin näher von Pickering

untersucht, der ihre Lichtstärken im Vergleich zu denen ihrer zugehörigen Haupt-

planeten bestimmte. Setzt man für letztere die von Müller bestimmten Hellig-

keiten in mittlerer Opposition ein, so erhält man die Lichtintensitäten der Tra-

banten in Grössenklassen für die mittlere Opposition des jeweiligen Hauptplaneten

ausgedrückt. Danach ist von den Marssatelliten Deimos 13"07ter und Phobos

12'77ter Grösse. Für die vier äusseren Jupitermonde liegen ausser den

Pickering'sehen noch Messungen von Auwers und Engelmann vor, danach sind die

Grössen derselben

Trabant
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Es ist bereits oben erwähnt, dass man seit Alters her für die Eintheilung der

Helligkeiten der Fixsterne,

soweit diese mit blossem Auge sichtbar sind, sechs Grössenklassen aufgestellt

und diese Klassifizirung in der Neuzeit auch auf die teleskopischen Steine aus-

gedehnt hat. Früher schenkte man jedoch den HeUigkeiten der Sterne weit

weniger Beachtung als jetzt, und so wurden dieselben nicht besonders aufgeführt,

sondern nur gelegentlich der Katalogisirung der Fixsternörter mit angegeben.

Der älteste auf uns gekommene derartige Sternkatalog ist der von Ptolemäus

im 7. Buche seines »Abnagest« veröffentlichte. Derselbe umfasst die Oerter von

1028 Sternen für das Jahr 138 n. Chr. und unterscheidet in Bezug auf deren

Helligkeit 6 Grössenklassen; Sterne, die nicht genau in eine solche passen,

werden entweder als heller ([xsiCtov) oder als schwächer (IXaaaujv) als eine be-

stimmte Grösse bezeichnet. Der Perser Abd-al-rahman al-Süfi überarbeitete den

PxoLEMÄi'schen Katalog, indem er die Oerter in demselben auf seine Epoche

(964 n. Chr.) reducirte, einige neue hinzufügte und durch eigene Beobachtungen

alle angeführten Helligkeiten revidirte. Auch er nimmt 6 Grössenklassen an

und unterscheidet durch Beschreibung gelegentlich bis zu drei Zwischenstufen.

Die späteren Kataloge nehmen auf die Lichtstärken der Sterne keine besondere

Rücksicht. Erst Wilhelm Herschel fing systematische Helligkeitsschätzungen

an und legte die gewonnenen Resultate in sechs Verzeichnissen nieder, von

denen vier in den Philosophical Transactions der Jahre 1796— 1799 veröfientlicht

sind, während die beiden übrigen nur im Manuskript vorliegen. Sein Sohn

setzte am Kap der guten Hoffnung diese Beobachtungen an Sternen des süd-

lichen Himmels fort. HeUigkeitsschätzungen nach ganzen und halben Grössen-

lassen und Beschreibungen der zwischenliegenden Werthe nahm Wilhelm

Struve gelegentlich seiner Doppelsternmessungen vor, deren Resultate er

unter dem Titel »Mensurae micrometricae« 1837 publicirte; in dem von der

Dunechter Sternwarte herausgegebenen Doppelsternkatalog sind die SxRUVE'schen

Helligkeitsangaben in ganze Grössenklassen und Zehntel derselben umgerechnet

Argelander veröffentlichte 1843 unter dem Namen »Uranometria nova« eine

Karte des in nördlichen Breiten sichtbaren Theiles des Himmelsgewölbes, die

3256 Objecte umfasst, deren Helligkeit mit blossem Auge nach 6 Grössenklassen

eingeschätzt sind. In ganz analoger Weise verfuhr Heis bei seinem »Atlas

coelestis novus« (1872), der im Wesentlichen eine Wiederholung der Argelander-

schen Arbeit ist, nur sah Heis etwas mehr Sterne mit blossem Auge, sodass

seine Karten 5354 Objecte umfassen. Was diese beiden Arbeiten für die

nördliche, das leistet der 1874 erschienene »Atlas des südlichen gestirnten

Himmels« von Behrmann für die südliche Hemisphäre. Weit umfassender als

die bisher aufgeführten Kataloge ist die sogen. »Bonner Durchmusterung des

nördlichen Himmels«, welche die Helligkeiten und Oerter von 324189 Sternen

bis zur 10. Grösse aufführt, die hauptsächUch von Argelander und Schönfeld

beobachtet wurden. Gleichsam eine Vereinigung der oben erwähnten Arbeiten

von Argelander, Heis und Behrmann bildet die von Houzeau im Jahre 1878

erschienene »Uranomdtrie generale«, weiche alle am ganzen Himmel mit blossem

Auge sichtbaren Sterne enthält, deren Lichtstärken vom Beobachter nach einer

halbgradigen Scala eingeschätzt wurden. Nur die auf der südlichen Hemisphäre

mit blossem Auge sichtbaren Sterne enthält die von Gould 1879 veröffentlichte

»Uranometria Argentina«. Bei der grossen Klarheit des südlichen Himmels war

es ihm möglich, noch Sterne siebenter Grösse mit blossem Auge wahrzunehmen,

sodass er im Ganzen 6694 Objective in seine Karten eintragen konnte.
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Damit ist die Zahl der Kataloge, die selbständige Schätzungen von Stern-

helligkeiten enthalten, aber nicht ausschliesslich dafür aufgestellt sind, erschöpft,

und es folgen nun diejenigen, welche auf genaue photometrische Messungen be-

ruhende Angaben über Lichtstärken von Fixsternen aufführen. Hier sind zuerst

die SEiDEL'schen Messungen an 208 Fixsternen zu erwähnen, die derselbe mit

dem SxEiNHEiL'schen Prismenphotometer anstellte und in den Denkschriften der

Königlich bayrischen Akademie der Wissenschaft 1861 veröffentlichte. Dann

folgen zwei Arbeiten von Wolff ("»Photometrische Beobachtungen an Fixsternen«),

welcher die Lichtstärken von 1130 Sternen mit einem Zöi.LNER'schen Photometer

bestimmte. Mit einem Instrumente gleicher Art maass Peirce in den Jahren 1872

bis 1875 die Helligkeiten von 494 Sternen, während Pickering mit seinem früher

beschriebenen Meridianphotometer 4260 Sterne untersuchte und deren Licht-

stärken unter dem Titel »Harvard Photometry« 1884 veröffentlichte, welchem

Katalog er 1890 einen zweiten folgen Hess, der eine grosse, aber beliebige An-

zahl von Sternen aller Helligkeiten enthält, die mögliclist gleichmässig über den

ganzen nördlichen Himmel vertheilt sind zum Zwecke einer »Photometrie revision

of the Durchmusterung«. Im Jahre 1885 publicirte Pritchard in seiner »Urano-

metria nova Oxoniensis« die Lichtstärken von 2784 Sternen, die er mit dem

oben besprochenen Keilphotometer untersucht hatte. Kleinere Arbeiten von

Ceraski, Ros£;n, Lindemann und G. Müller, welche alle sich ZöLLNER'scher Photo-

meter bedienten, seien hier nur kurz aufgeführt. Das neueste und umfassendste

Unternehmen auf diesem Gebiete ist leider zur Zeit noch nicht vollendet. Es

ist die bereits oben flüchtig erwähnte »Photometrische Durchmusterung des nörd-

lichen Himmels, enthaltend alle Sterne der B. D. bis zur Grösse 7'5«, die in

Potsdam von G. Müller und P. Kempf begonnen und bisher für die Zone von

0° bis + 20° Deklination durchgeführt ist.

Um sich ein Urtheil über die Zuverlässigkeit der zuletzt erwähnten Kataloge

bilden zu können, mögen hier folgende Angaben Platz finden. Die beiden

PiCKERiNo'schen Arbeiten sind mit dem früher beschriebenen Meridianphotometer

ausgeführt, während Pritchard sein Keilphotometer benutzte, und in Potsdam

zwei ZöLLNER'sche Photometer WANSCHAFF'scher Construction zur Verwendung

kamen. In der »Harvard Photometry« ist jeder Stern mindestens an drei Abenden

beobachtet worden, mancher jedoch viel häufiger. Bei Sternen, die nur

dreimal gemessen waren, wurden Unterschiede bis zu 0'9 Grössenklassen zwischen

den einzelnen Beobachtungen für zulässig erachtet und nur bei grösseren Ab-

weichungen Revisionsmessungen gemacht; danach stellt sich im Durchschnitt

der wahrscheinliche Fehler einer Beobachtung auf ± 0"15 Grössenklassen, der-

jenige einer im Katalog angegebenen Sternhelligkeit auf ± 0*075 Grössenklassen.

Bei der »Photometrie Revision« ist jeder Stern durchschnittlich nur zweimal

beobachtet, dabei sind aber nur Unterschiede bis 0"6 Grössenklassen als erlaubt

angesehen, sodass der wahrscheinliche Fehler einer Kataloghelligkeit bis zu

dz 0'20 Grössenklassen anwachsen kann. In der »Uranometria nova Oxoniensis«

scheinen die einzelnen Beobachtungen erheblich genauer zu sein als bei Picke-

ring, aber dafür sind weitaus die meisten Sterne nur einmal beobachtet, sodass

sich kein strenges Urtheil gewinnen lässt. Dazu kommt, dass die Extinction

des Lichtes in der Atmosphäre nicht genau genug beobachtet ist, ja dass die

deshalb nothwendige Correction vielfach gar nicht angebracht wurde, angebHch

weil ihr Einfluss zu gering war, selbst wenn er wie in einzelnen Fällen 0'05 bis

0-06 Grössenklassen betrug. Die durchschnittliche Zuverlässigkeit dieses Kata-

loges dürfte daher geringer sein, als die der PiCKERiNc'schen Beobachtungen. In
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Potsdam endlich ist jeder Stern im Allgemeinen nur an zwei Abenden beob-

achtet, und nur wenn die beiden Messungen um mehr als 0"3 Grössenklassen

von einander abwichen, wurden Revisionsbeobachtungen angestellt, was nur bei

126 unter den 3522 Sternen der bisher publicirten Zone nöthig war. Die Ex-

tinction des Lichtes in der Atmosphäre wurde mit aller Strenge berücksichtigt,

und der wahrscheinliche Fehler einer einzelnen Beobachtung stellt sich auf

=b 0'057, der einer Kataloghelligkeit auf rt 0"040 Grössenklassen. Somit ist der

Potsdamer Katalog den vorher besprochenen an Genauigkeit weit überlegen;

am nächsten kommt ihm noch die »Harvard Photometry«, während die »Photo-

metrie revision« hinter dieser wiederum etwas zurücksteht; am ungenauesten

endlich dürften die PRiTCHARo'schen Angaben sein.

Um diese neuesten Kataloge mit den Helligkeitsschätzungen der »Bonner Durch-

musterung« und untereinander in* Bezug darauf zu vergleichen, welche systemati-

schen Unterschiede zwischen den Helligkeitsangaben der einzelnen bestehen, sollen

hier die Potsdamer Messungen als die genauesten zu Grunde gelegt werden, wenn

auch in Folge der erst theilweisen Fertigstellung der letzteren die Zahl der in den

einzelnen Katalogen vorkommenden Sterne, die auch in Potsdam beobachtet sind,

verhältnissmässig noch gering ist. In der folgenden Tabelle enthält die erste

Columne die Helligkeitsgrenzen, auf welche sich die Vergleichungen in der be-

treffenden Horizontalreihe beziehen. Die vier folgenden Columnen tragen die

Bezeichnungen der vier mit den Potsdamer Messungen verglichenen Kataloge;

jede dieser Columnen zerfällt in zwei Unterabtheilungen, von denen die erste

unter der Ueberschrift »Zahl« die Anzahl der verglichenen Sterne, die zweite

mit der Bezeichnung »Differenz« den Helligkeitsunterschied zwischen den Grössen-

angaben des betreffenden Kataloges und den Potsdamer Resultaten enthält, und

zwar mit dem Vorzeichen, welches man durch Subtraction der Kataloghelligkeit

von dem in Potsdam gefundenen Werthe bekommt. Ein positives Vorzeichen

deutet also an, dass der Stern in Potsdam schwächer gefunden wurde als nach

dem anderen Katalog. In der letzten Reihe stehen die Summen der verglichenen

Sterne und die arithmetischen Mittel aus den gefundenen Differenzen.
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Man ersieht daraus, dass das Potsdamer System sich am meisten den

HelHgkeiten der »Bonner Durclimusterung« anschliesst, was auch in der Absicht

der Beobachter lag, wie bereits früher angegeben ist. Bis zur 4*4 ten Grösse zeigt

sich zwischen diesen beiden Katalogen eine etwas grössere Differenz, doch ist

diese bei der geringen Anzahl der hier möglichen Vergleichungen wohl wenig

verbürgt. Zwischen den Potsdamer und den anderen Helligkeitsmessungen be-

steht eine ziemlich constante Differenz, deren angedeutete Veränderlichkeit mit

der Grössenklasse bei der kleinen Zahl der hellen Sterne nicht sehr zuverlässig

erscheint. Ganz instruktiv ist auch eine Vergleichung der verschiedenen Kata-

loge, wenn man die Sterne nach den Farben gruppirt, wie sie die folgende

Tabelle zeigt. Dabei sind die beiden PiCKERiNo'schen Kataloge nicht getrennt,

und die Differenzen im gleichen Sinne wie in der obigen Tafel gebildet.

Farbe
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keitsstufen, die beide zwischen der 2ten und 3ten Grössenklasse liegen, von

denen aber die erstere heller ist als die letztere.

Grösse
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Die folgende kleine Tabelle giebt eine Vergleichung der photometrischen

Messungen verschiedener Beobachter mit denen von Pickering. In der ersten

Columne sind die Grenzen angegeben, innerhalb deren sich die Lichtstärken der-

jenigen Sterne halten, welche zur Ableitung der auf derselben Horizontalreihe

stehenden Differenzen gedient haben. Diese letzteren wurden so gewonnen, dass

die Messungen eines Beobachters von denen Pickering's abgezogen wurden, sodass
'' positives^

I Vorzeichen bedeutet, dass Pickering innerhalb der betreifenden
^^negativesy

/schwächer\
, , . , ^^ , , .^ , , ^r i

I , ,, I maass, als der m der Ueberschrift der betreffenden
\ heller )

Columnen angegebene Beobachter, Alle Angaben der Tafel sind wie bei den

obigen in Grössenklassen gemacht, nur die in Klammern hinter einige Werthe

gesetzten Zahlen bedeuten die Anzahl der verglichenen Beobachtungen, welche

angeführt wird, sobald sie besonders gering und damit die abgeleitete

Differenz unsicher ist.

also ein

Grenzen die Sterne

Grenzen
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schwierig ist, eine Eintheilung auf diesem Gebiete behufs Erlangung einer besseren

Uebersicht vorzunehmen. Die einigermaassen sicher bestimmten Perioden

schwanken zwischen acht Stunden und zwei Jahren, und die Stärke des Licht-

wechsels zwischen 0*4 und 8"0 Grössenklassen. Eine strenge Sichtung ist nur

durch Aufstellung eines Katalogs zu erlangen, eine Arbeit, der sich zuerst Schön-

feld (1866) unterzog, die aber mehrfach in Folge von Neuentdeckungen wieder-

holt werden musste, und zwar zunächst von diesem selbst noch zweimal. Dann
stellte Gore nacheinander drei Kataloge auf, die alle in den »Proceedings of the

Royal Irish Academy« (Ser. II, Vol. IV., und Ser III, Vol. I.) abgedruckt sind.

Endlich sind noch die ausführlichen Kataloge von Chandler zu erwähnen, die

1888 und 1893 im »Astronomical Journal« erschienen sind und die bei den

folgenden Angaben zu Grunde gelegt wurden. Die Zeiten, an denen die wich-

tigsten Veränderlichen die Maxima und Minima ihrer Helligkeit erreichen, werden
— soweit sie sich im Voraus bestimmen lassen — alljährlich in der »Viertel-

jahrsschrift der astronomischen Gesellschaft« für das folgende Jahr angegeben.

Was die Nomenclatur der Veränderlichen betrifft, so werden alle diejenigen,

welche nicht schon anderweitige Bezeichnungen von früher her besitzen, nach

dem Sternbild genannt, in welchem sie stehen, unter Vorsetzung eines der neun

grossen lateinischen Buchstaben R bis Z. Werden in einem Sternbild mehr als

neun bisher unbenannte Sterne als veränderlich erkannt, so erhält der zehnte

die Buchstaben RR, der elfte RS u. s. w., dann der neunzehnte SS, der

zwanzigste ST etc.

Bei der Ableitung der Perioden des Lichtwechsels aus den Beobachtungen

ist für diejenigen Veränderlichen, bei welchen die Helligkeitsschwankungen

schnell vor sich gehen, zu berücksichtigen, dass die Erde bei ihrem Laufe um
die Sonne dem betreffenden Sterne bald näher, bald ferner steht, dass also das

Licht bald kürzere, bald längere Zeit braucht, um auf die Erde zu gelangen.

Dadurch wird z. B. das Eintreten des Minimums der Helligkeit bald früher,

bald später beobachtet, als wenn die Erde sich in Ruhe befände. Ehe man
daher bei solchen Veränderlichen mit schnellem Lichtwechsel an die Ableitung

der Periode geht, reducirt man die Beobachtungszeiten so, dass sie denjenigen

entsprechen, welche man notiren würde, wenn man vom Mittelpunkt der Sonne

aus beobachtete. Ebenso giebt man dann auch bei Vorausberechnungen der

Minima dieser variabeln Sterne die heliocentrischen Werthe an. Die Reduction

der Zeiten auf den Sonnenmittelpunkt kann übrigens höchstens 8'" 20'^ betragen.

Um nun eine gewisse Planmässigkeit bei der nachfolgenden Besprechung

der Veränderlichkeit einzuhalten, seien hier die vier von Pickering aufgestellten

Klassen zu Grunde gelegt, obgleich dieselben keineswegs scharf untereinander

abgegrenzt sind, noch alle Veränderlichen zu umfassen vermögen. Die Klassen

sind nach ihren wichtigsten Vertretern genannt, die für dieselben im grossen

und ganzen typisch sind, und man hat danach den Algol-, Lyra-, Mira- und

Orion-Typus zu unterscheiden.

Im Jahre 1669 bemerkte Montanari, dass ein für gewöhnlich der zweiten

Grössenklasse angehörender Stern im Bilde des Perseus — Algol oder ß Persei

genannt — gelegentlich nur so hell wie ein Stern 3ter bis 4ter Grösse sei. Aehn-

hche Wahrnehmungen machten nach ihm Maraldi, Kirch und Palitzsch, doch erst

1782 stellte Goodricke die Lichtveränderungen von Algol näher fest. Während

längerer Zeit ist derStern anverändert 2"3terGrösse; plötzlich fängt er an schwächer

zu werden und sinkt innerhalb 4'^ ?>l""b auf die 3-5 te Grösse, steigt dann in der

gleichen Zeit wieder bis zu 2"3terGrösse auf, und behält diese während 2^ IP 33''' bei;



Astrophotometrie. 351

dann beginnt der gleiche Wechsel der Helligkeit wieder. Da Algol eine so kurze

Periode hat und verhältnissmässig schon lange als veränderlich bekannt und

beobachtet ist, so kann man die Zeit von Minimum zu Minimum, also die Dauer der

Periode recht genau angeben. Nach den neuesten Beobachtungen ist sie für die

Jetztzeit S'' 20^' 48"' 55-^'425 anzunehmen, da sie im Allgemeinen nicht ganz constant,

sondern kleinen Schwankungen unterworfen ist. Seit 1782 hat sie sich erst lang-

sam, dann von 1840 ab schneller von 2^20^' 48'« 59'^-5 auf 2^20^' 48'« 53-^-5 verkürzt,

kam etwa 1856 zum Stillstand und wuchs wieder bis 1865, dann trat abermaliger

Stillstand und darauf wieder Abnahme ein, der jetzt wieder ein Anwachsen folgt.

Zum Berechnen der Minima kann man sich der Formel

2i 20^ 48"^ 55^-425x^+ 173"'-3 sin (i^°£-h 202° 30') + 18""0 sin {^\°E-h20B° 15')

+ 3"';5««(i°^+ 90° 20')

bedienen, worin E die Anzahl der Perioden bedeutet, die seit dem am 3. Januar

1888 7^' 21'« 29'^'23 mittlere Zeit Greenwich eingetretenen Minimum verflossen

sind. Von so regelmässigem Verlauf wie bei ß Persei sind nun die Veränderungen

in der Helligkeit bei den übrigen Sternen dieses Typus nicht, sondern es treten

da vielfach Schwankungen und Ungleichmässigkeiten auf. Bei mehreren der-

selben findet auch die Lichtabnahme in kürzerer Zeit statt, als die Zunahme.

Die folgende kleine Tabelle giebt von den 11 Sternen des Algoltypus zunächst

Namen und Ort [Rectascension (R. A.) und Deklination (Dekl.) für 1900'0], dann

Maximal- und Minimalhelligkeit in Grössenklassen, Periode und endlich Datum

des Minimums, von welchem die oben erläuterte Grösse E aus zu rechnen ist.

Name
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12^ 2 1-^ 46«« 58^-3 x E+ 0^-4217 x E^ — 0^00007 x E^,

worin wieder E die Anzahl der seit dem Minimum vom 6. Januar 1855 lA^ 28'«

42-^ mittlere Zeit Greenwich verflossenen Perioden bedeutet. Bei den übrigen

Veränderlichen des Lyra-Typus ist nun ein so regelmässiger Verlauf der Hellig-

keitsschwankungen wie bei ß Lyrae nicht zu constatiren, besonders das zweite

Maximum ist entweder ganz gering ausgebildet oder nur durch eine verlang-

samte Abnahme der Lichtstärke angedeutet. So steigt z. B. das Licht von

Tf) Aquilae, der zu diesem Typus gehört, von seiner Minimalgrösse 4*7 in 2^ 9^'5

zum Maximalwerth, nämlich 3-5 te Grösse, an, sinkt dann während 1' W'-5 auf

3"9te Grösse herab, bleibt dann eine Weile fast constant, sodass W' später die

Grösse erst 4-0 ist, dann sinkt dieselbe innerhalb 2' \6^' wieder zum Minimum
herab. Ueberhaupt ist diese Gruppe von Veränderlichen viel weniger einheitlich

und abgeschlossen als die des Algol-Typus, und es sollen in der folgenden Zu-

sammenstellung nur diejenigen Sterne aufgeführt werden, die man mit einiger

Berechtigung zu derselben zählen kann. Dabei haben die Columnen die ganz

gleichen Bedeutungen wie oben, nur dass hier noch eine weitere hinzugefügt

werden musste, die für einige Sterne die Zeiten der Maxima enthält, von welchen

die Grössen E gezählt werden, oder an welche die Periode anzubringen ist, um
auf das Datum eines späteren Maximums zu kommen.

Name
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längeren Perioden an, die in Bezug auf diese und die Grenzen ihrer Lichtstärke

einige Gleichmässigkeit nur zu häufig vermissen lassen. Die nächste Klasse, der

Mira-Typus, führt seinen Namen nach dem am längsten bekannten veränderlichen

Stern o Ceti , den Hevelius wegen seines eigenthümlichen Lichtwechsels den

»Wunderbaren« »Mira« genannt hat. Derselbe wurde zuerst von Fabricius im

August 1596 als Stern zweiter Grösse bemerkt und verschwand für das freie

Auge im October desselben Jahres. Erst im Februar 1609 fand derselbe Beob-

achter ihn wieder, konnte ihn aber nur bis zum März verfolgen, wo er in den

Sonnenstrahlen verschwand; dann wurde er erst als Stern 3. Grösse im December

1638 von HoLWARDA wiedergesehen, der auch im folgenden Jahre seine Veränder-

lichkeit constatine. Von da ab sind die Schwankungen der Lichtstärke von

Mira Ceti regelmässiger beobachtet worden, sodass jetzt feststeht, dass er in

seinem geringsten Glänze etwa^ 9. Grösse ist, während seine Maximalhelligkeit

sehr verschieden sein kann. Am hellsten war er — soweit bis jetzt bekannt —
im November 1779, wo er die 2. Grössenklasse noch etwas überschritt; anderer-

seits ist er 1868 im Maximum nur als Stern 5. Grösse erschienen. Seine Periode

ist nach den Angaben von Argelander mit Hilfe der Formel:

(45° \ /'45° \^^+31°
15'

J -t- 33^-90 5/« 1-22- ^ + 70° 5'

j

+ 65^-31 sin {^ E + 179° 48'j

zu berechnen, worin wieder E die Anzahl der Perioden ist, welche entweder

seit dem am 8. August 1866 eingetretenen Minimum oder seit dem am 25. No-

vember 1866 \V' 17'« mittlere Zeit Greenwich beobachteten Maximum verflossen

sind. Dass diese letzteren sehr unregelmässig sein können, geht aus der Formel

direkt hervor. Lange ungleichmässige Perioden sowie starke Unterschiede

zwischen den Maximal- und Minimalhelligkeiten sind als Hauptkennzeichen des

Mira-Typus anzusehen. Hierher ist auch der nur in südlichen Breiten sichtbare

Stern 75 Argus (19000 A.R,: 10^^41-2'«, Dekl.: —59 10') zu rechnen, der wegen

seines auffallenden Lichtwechsels auch den Beinamen des Wunderbaren ver-

diente. Halley sah ihn im Jahre 1677 als Stern 4. Grösse, 1687 fand ihn NoeL

und 1751 Lacaille als 2. Grösse, während er von 1811— 1815 nach Burchell

nur 4. Grösse war; derselbe constatirte ihn 1827 als veränderlich, als er die

1 . Grössenklasse erreichte. Ein Jahr später war er wieder 2. Grösse, während

ihn Herschel 1837 heller als 1. Grösse, also etwa von der Helhgkeit des Sirius

fand. Dann nahm er bis März 1843 an Lichtstärke langsam ab, ohne jedoch

schwächer als 1. Grösse zu werden; in den darauf folgenden Monaten leuchtete

er noch einmal in fast gleicher Helligkeit wie Sirius und hat seitdem langsam

abgenommen, bis er seit einiger Zeit ziemlich gleichmässig 7*4 ter Grösse ist. Irgend

eine Gesetzmässigkeit in Bezug auf Stärke und Dauer der Schwankungen lässt

sich in diesen Angaben nicht entdecken. In der folgenden Uebersicht einer

Anzahl Veränderlicher, die man zu dieser Klasse rechnen kann, sind die gleichen

Bezeichnungen beibehalten wie beim Lyra-Typus. Das Zeichen <, welches

gelegentlich in der Columne der Minimalhelligkeiten auftritt, bedeutet, dass der

Stern noch unter die hinter dem Zeichen stehende Grössenangabe heruntersinkt;

ein Fragezeichen deutet die Unsicherheit der betreffenden Eintragungen an.

Von den Jahreszahlen in den beiden letzten Columnen sind immer nur die

Zehner und Einer angegeben, wenn, wie in der Tabelle auf pag. 352, das Jahr

im 19. Jahrhundert liegt, sonst ist die ganze Jahreszahl ausgeschrieben.

Valentinkr, Astronomie. I. 23



354 Astrophotometrie.

'S



Astrophotometrie. 355

die sich keiner der anderen Klassen einfügen lassen wollen. In der folgenden

Tabelle, deren Einrichtung mit den bisherigen identisch ist, sind nur einige

wenige Sterne aufgenommen, die wenigstens noch das obige Merkmal einiger-

massen festhalten.

Name
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Berichten aus dem Alterthum über das plötzliche Erscheinen heller Objecte am
Himmel absieht, weil dieselben viel zu ungenau sind, um irgend welche sicheren

Schlussfolgerungen daraus ziehen zu können, so sind vor der Erfindung des

Fernrohres von nur wenigen neuen Sternen sicher verbürgte Nachrichten und

Beobachtungen vorhanden. Einer der merkwürdigsten ist der sogen. Tychonische

Stern oder B Cassiopeae, der im Jahre 1572 am 7. November zuerst von Lin-

dauer in Winterthur und vier Tage später ganz unabhängig davon durch Tycho

Brake entdeckt und von letzterem vielfach beobachtet und eingehend unter-

sucht wurde, weshalb man ihn eben auch nach diesem Astronomen benannt

hat. Die etwas nordwestlich von x Cassiopeae stehende Nova leuchtete bei

ihrer Entdeckung stärker als die hellsten Fixsterne und glich Ende November 1572

der Venus im hellsten Glanz; dann nahm ihre Lichtstärke ab, doch war sie im

December desselben Jahres noch dem Jupiter an Helligkeit gleich. Im Januar

1573 stand sie mit dem Sirius auf gleicher Stufe und erschien im April und Mai

als Stern 2. Grösse, erreichte im September die 4. Grösse, im Januar 1574

die 5. und entzog sich im März dieses Jahres der Beobachtung mit freiem Auge.

Mit diesen Helligkeitsschwankungen Hand in Hand gingen auch beträchtliche

Farbenänderungen, denn während die Nova zuerst in rein weissem Lichte strahlte,

wurde dasselbe später gelblich, dann röthlicb, um im Mai 1573 in mattweiss

überzugehen, welche Färbung sich bis zum völligen Verschwinden erhielt. So-

weit die immerhin noch ziemlich rohen Messungen Tycho's eine Ortsbestimmung

der Nova für die Jetztzeit ermöglichen, steht genau an der Stelle derselben kein

Stern mehr, wohl aber 49" südlich davon ein solcher lO'öter Grösse, der

möglicher Weise wirklich B Cassiopeae ist. Nach den Angaben des Cyprianus

Leovitius, eines Zeitgenossen Tycho's, seien schon in den Jahren 945 und 1264

ungefähr in der Gegend von B Cassiopeae neue Sterne beobachtet worden, doch

fehlt leider sonst jegliche Stütze für diese Mittheilungen. Beruhen dieselben

auf Wahrheit, so würde man in der Nova Tychonis einen Veränderlichen von

ungefähr 3 14jähriger Periode vor sich haben; dann würde auch der Stern, der

bei Christi Geburt geleuchtet haben soll, eine Erscheinung dieses Veränderlichen

sein können. Ferner müsste derselbe 1886 oder in den folgenden Jahren wieder

aufgeleuchtet haben, was bis jetzt nicht eingetreten ist. Die ganze Schluss-

folgerung steht auf etwas sehr schwachen Füssen.

Im Jahre 1600 sah Janson zum ersten Male einen Stern, der heut zu Tage

als /'Cygni bezeichnet wird. 1602 beobachtete ihn Keppler als Stern 3. Grösse,

1621 verschwand er, wurde aber 1655 wieder in 3. Grösse leuchtend gesehen

und nach nochmaligem Unsichtbarwerden 1665 von Hevel in etwas schwächerem

Lichte wieder gefunden. Seit 1677 leuchtet er unverändert in 5. Grösse. Ob
er nicht schon vor 1600 in dieser Helligkeit etwa sichtbar gewesen ist, lässt sich

nicht mehr nachweisen.

Nur vier Jahre nach diesem, nämlich am 10. October 1604, wurde eine Nova
im Schlangenträger entdeckt und zwar von Johann Brunowski, die dann besonders

von Fabricius und Keppler fleissig verfolgt wurde, ja letzterer veröffentlichte

1606 eine Schrift unter dem Titel: »De Stella nova in pede Serpentarii«. In

seiner grössten Lichtstärke war der Stern nicht ganz so hell wie der Tychonische

in der seinen, wohl aber überstrahlte er alle Sterne erster Grösse. Im Anfange

des Jahres 1605 glich er a Orionis an Helligkeit, Ende März sank er auf die

3. Grössenklasse herab, und im October war er nur noch 6. Grösse; im März

1606 entschwand er dem freien Auge. Besondere Farben an ihm werden nicht

eiwähnt, wohl aber sein lebhaftes Funkeln.
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i6t2 soll von Byrgius eine Nova entdeckt worden sein, doch sind die

Nachrichten darüber sehr unsicher. Gut verbürgt sind dagegen die Beobach-

tungen eines neuen Sterns, 11 Vulpeculae, den der Karthäusermönch Anthelme

am 20. Juni 1670 zuerst in 3. Grösse sah. Am 10. August war er noch 5. Grösse

und verschwand bald darauf ganz. Schon im März des folgenden Jahres wurde

er wieder sichtbar, nach Cassini's Angaben schwankte seine Lichtstärke dabei

etwas, war aber durchschnittlich der 4. Grössenklasse gleich. Wiederum ein

Jahr später konnte man ihn nochmals als Stern 6. Grösse sehen, worauf er für

immer verschwand, wenn man nicht einen Stern 11. Grösse in der Nähe des

etwas unsicheren Ortes der Nova für diese halten will.

Es tritt nun eine lange Pause in der Entdeckung neuer Sterne ein, denn erst am
27. April 1848 sah HiND wieder einen solchen 6. Grösse im Sternbilde des Ophiuchus.

Derselbe wuchs noch bis 5'5 tef Grösse an und nahm dann ziemlich stetig und

rasch zunächst ab, sodass er 1850 die 10., 1856 die 11. Grösse erreichte, während

er seit 1867 constant als Sternchen der 12"5 ten Grössenklasse sichtbar gewesen ist.

Am 21. Mai 1860 gewahrte Auwers im Sternhaufen Messier 80 einen

Stern 7. Grösse, der bestimmt drei Tage vorher noch nicht zu sehen war und

die Bezeichnung T Scorpii erhielt. Seine Lichtstärke verminderte sich so schnell,

dass er schon am 16. Juni von der ihn umgebenden Nebelmasse nicht mehr zu

unterscheiden, also jedenfalls schwächer als 12. Grösse war.

Die rapideste Lichtzunahme wurde an dem seit längerer Zeit als der

9*5 ten Grössenklasse angehörig bekannten Stern T'Coronae beobachtet, denn am
12. Mai 1866 war er um 9^' 30'« mittlere Zeit Paris sicherlich noch schwächer

als 5. Grösse, während ihn in derselben Nacht um 12^' mittlere. Zeit Paris

Birmingham in Tuam in Irland als Stern 2. Grösse erblickte. Auch in

Washington und noch sonst an einigen Orten wurde er in der betreffenden Nacht

in 2. Grösse gesehen. Nicht ganz so schnell, wie er aufgeflammt war, nahm er

auch ab, sodass er am 14. Mai 3., am 16. 4. Grösse war und am 12. Juni der

9. Grössenklasse angehörte. Seine Lichtstärke wuchs jedoch noch zu wieder-

holten Malen darüber hinaus; so war er am 16. October 1866 7'8 ter Grösse, am
2. Juni 1867 und am 25. März 1868 8*6 ter Grösse, dazwischen immer wieder auf

die 9*0 ter, ja 9'5 ter Grösse herabsinkend, welche letztere er am 13. October 187

1

nochmals überschritt, indem er sich wenn auch nur bis zur 9'0 ten Grösse erhob.

Ebenfalls ziemlich schnell aufgeleuchtet ist die am 24. November 1876 von

Schmidt in Athen in 3. Grösse gesehene Nova im Schwan, an deren Stelle die

Bonner Sternkarten keinen Stern enthalten, sodass die Nova entweder wirklich

eine solche ist, oder früher schwächer als 9*5 ter Grösse war. Sie nahm nach

ihrem Helligkeitsmaximum ziemlich schnell ab, war im Anfang des Jahres 1877

etwa 8., 1878 ungefähr 10 ter bis 11 ter Grösse und ist jetzt noch unter die

13. Grösse herabgesunken.

EndHch wurde noch am 30. August 1885 vom Freiherrn von Spiessen in

dem längst bekannten Nebel der Andromeda ein Stern 7. Grösse nahe der

Mitte des Nebels gefunden, doch fällt sein Ort weder genau mit dieser noch

mit einem schon bekannten Sternchen 11. Grösse in der Nähe derselben

zusammen. Bis Mitte September nahm die Nova etwas über eine Grössenklasse

ab, doch waren die Beobachtungen derselben wegen des hellen umgebenden

Nebellichtes schwierig und unsicher. Einige sonst noch als neue Sterne beob-

achtete Objecte haben sich als schon früher gesehene Veränderliche herausgestellt.

Bei den drei zuletzt aufgeführten neuen Sternen sind ausser den Helligkeits-

schwankungen auch das jeweilige Spectrum und die in demselben vorgehenden
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Veränderungen beobachtet worden. Bei T'Coronae bestand dasselbe aus hellen

und dunkeln Linien auf continuirlichsm Untergrund. Die 1876 entdeckte Nova

im Schwan zeigte im Anfang helle und dunkle Linien im continuirlichen Spectrum.

Unter den ersteren waren besonders die Wasserstofflinien, eine helle Linie im

Grün (bei 500 ix]*.) und die Z>^-Linie sehr gut zu sehen. Mit der Abnahme der

Lichtstärke des Sternes erfolgte auch nach Vogel' s Beobachtungen eine solche

der Helligkeit des continuirlichen Untergrundes im Spectrum, sodass durcli

Contrastwirkung die hellen Linien mehr hervortraten. Allmählich blassten auch

diese ab und nur die Linie im Grün blieb gut sichtbar, bis schliesslich, als der

Stern die 11. Grösse erreicht hatte, das Spectrum nur noch aus dieser grünen

Linie bestand. Im vollkommenen Gegensatze hierzu konnten im vollständig

continuirlichen Spectrum der Nova im Adromedanebel helle oder dunkle Linien

nicht aufgefunden werden.

Die folgende Tabelle enthält eine Uebersicht über die wichtigsten »neuen«

Sterne. Dieselbe entspricht den bei den Veränderlichen gegebenen, und die ein-

zelnen Cülumnen bedürfen keiner weiteren Erklärung. Das Zeichen > bedeutet

>heller als« dagegen <; »schwächer als« die dahinter als Zahl angegebene

Grössenklasse.
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noch im Stadium mehr oder weniger wahrscheinlicher Hypothesen. Bei Er-

gründung der Anlässe für die Schwankungen der Helligkeit darf man nun nicht

allein die Grösse und Dauer derselben in Betracht ziehen, sondern man muss

vor allen Dingen sich mit auf die spectroskopischen Untersuchungen stützen.

Die ausführliche Besprechung und Erläuterung derselben ist in dem Artikel über

die Astrospectroskopie enthalten, hier sollen nur die Resultate, soweit sie noth-

wendig sind, angeführt werden.

Die Sterne des Algol-Typus zeichnen sich vor den übrigen Veränderlichen

nicht nur durch einen sehr regelmässigen Verlauf des Lichtwechsels aus, sondern

auch dadurch, dass ihre Spectren alle der ersten Spectralklasse angehören, damit

sind aber schnelle Veränderungen auf der Oberfläche dieser Körper wahrschein-

lich gänzlich ausgeschlossen. Daher musste die Ursache der Helligkeitsschwan-

kungen ausserhalb des Sternes gesucht, also an eine theilweise Verdeckung durch

dunkle Körper (Trabanten oder Meteorschwärme) gedacht werden. Noch vor

der spectralanalytischen Untersuchung hat man nur aus den Lichtverhältnissen

des Algol eine Bahn desselben berechnet unter der Annahme, dass man es nicht

mit einem einfachen, sondern mit einem Doppelstern zu thun habe, dessen helle

und dunkle Componente um den gemeinsamen Schwerpunkt rotiren. Ob diese

Annahme die richtige war, darüber konnte, wie H. C. Vogel sehr richtig be-

merkte, nur die Spectralanalyse mit Hilfe des DoppLER'schen Princips Aufschluss

geben. Hatte man es im Algol wirklich mit einem engen Doppelstern zu thun,

so musste der helle Stern sich 1 Tag und 10 Stunden lang vor einem Minimum
von der Erde fort, während der gleichen Zeitdauer nach demselben sich auf

diese zu bewegen, also während der ersten Hälfte der Periode mussten nach

dem DoppLER'schen Princip die Linien im Spectrum des Algol eine Verschiebung

nach Roth, während der zweiten Hälfte nach Violett zeigen. Während einer

ganzen Periode musste also eine zweimahge Umkehr der Verschiebungsrichtung

der Spectrallinien eintreten. Nach vielen vergeblichen Versuchen ist es H. C.

Vogel und Scheiner in Potsdam im Jahre 1889 wirklich gelungen, die Ver-

schiebungen der Linien im Spectrum des Algol thatsächlich nachzuweisen und

die Grösse derselben zu messen. Danach ergaben sich denn mit Hilfe der

genau bekannten Dauer der Helligkeitsperiode folgende Bahnelemente:

Durchmesser des Hauptsternes = 2510000 Kilometer

„ dunkeln Begleiters . . . = 1960000

Abstand der Mittelpunkte von einander . . = 5190000 „

Geschwindigkeit des Hauptsternes in der Bahn = 42 „ \^
in einer

„ „ Begleiters „ „ „ = 89 ,, / Secunde.

Masse des Hauptsternes = ^ der Sonnenmasse.

„ „ Begleiters = I >» »

Den »dankelnc Begleiter braucht man sich übrigens durchaus nicht als ab-

solut dunkeln Körper su denken, sondern derselbe kann sich sehr wohl noch in

Rothgluth befinden. Dass ein so enges Doppelstemsystem bestehen kann, ist

gegenüber den früher vielfach geäusserten Zweifeln hier durch die Beobachtung

festgestellt; dass dies sogar noch bei viel engeren Doppelsternen nach den Prin-

cipien der Mechanik möglich ist, hat Wilsing nachgewiesen. Da von den übrigen

Sternen des Algol-Typus keiner so hell wie ß Persei in allen Teilen seiner Bahn

ist, so reichten die optischen Mittel in Potsdam nicht aus, um an jenen die ent-

sprechenden Beobachtungen wie an Algol zu machen. Andere Sternwarten

besitzen schon jetzt Fernröhre von genügender Lichtstärke, um wenigstens die
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Spectren von X Tauri und S Librae in entsprechender Weise zu untersuchen,

und es wird daher wohl nur eine Frage der Zeit sein, dass man auch für sämmt-

liche übrigen Sterne des Algol-Typus die Elemente ihrer Bahnen kennt. Nach

der Untersuchung an ß Persei steht es wohl ausser allem Zweifel, dass der Licht-

wechsel der übrigen hierhergehörenden Veränderlichen ebenfalls durch einen oder

mehrere dunkle Begleiter, die sie zeitweise zum grossen Theile verdecken, hervor-

gerufen wird. Uebrigens kann diese Erklärungsform auch für Veränderliche, die

nicht dem Algol-Typus angehören, aber eine kurze Periode haben, gültig sein, ja

dieselbe ist von Pickering für ß Lyrae als wahrscheinlich hingestellt und neuerdings

durch Beobachtungen dieses Veränderlichen von Belopolskv in Pulkowa als zu-

treffend erwiesen worden.

Ganz andere Verhältnisse scheinen nun bei den übrigen bekannten veränder-

lichen Sternen zu herrschen. Die meisten derselben von längerer Periode haben

Spectren der dritten Klasse, und einige gehören zum zweiten Spectraltypus oder

stehen zwischen beiden. Da ist es denn (besonders bei denen der III. Klasse) höchst

wahrscheinlich, dass es Vorgänge auf der Oberfläche oder in der Licht aussen-

denden Schicht dieser Körper sind, welche den Lichtwechsel hervorrufen. Die

Spectren der III. Klasse haben in gewissen Beziehungen eine sehr starke Ver-

wandtschaft zu denen der Sonnenflecken, und da nun die Sonne höchst wahr-

scheinlich in Bezug auf Dimension und Beschaffenheit mit sehr vielen — wenn
nicht mit den meisten — Fixsternen in Beziehung gesetzt werden kann, so liegt

der Schluss nahe, dass der Lichtwechsel derjenigen Veränderlichen, die Spectren

der III. Klasse zeigen, durch Gebilde und Vorgänge auf denselben, die den

Flecken auf der Sonne entsprechen, hervorgerufen wird. Dabei braucht über die

wahre Natur der Sonnenflecke und die Constitution der Sonne selbst gar keine

bindende Annahme gemacht zu werden. Würde die Sonne in einen Abstand von

der Erde gebracht, der dem der nächsten Fixsterne etwa entspricht, so würde

man an derselben durch ganz genaue photometrische Messungen höchst wahr-

scheinlich Lichtschwankungen von 11 jähriger Periode feststellen können ent-

sprechend der Periode der Häufigkeit der Sonnenflecken, und zwar würde ein

Fleckenmaximum mit einem Helligkeitsminimum zusammenfallen. Dass diese

11 jährige Periode sich nicht streng regelmässig wiederholen würde, ist im Hin-

blick auf die Abweichungen der Sonnenfleckenperioden von der Mittelzahl wohl

selbstverständlich. Warum kann man nun nicht annehmen, dass die Flecken-

bildung auf anderen Gestirnen lebhafter ist und sich in kürzeren Perioden wieder-

holt als auf der Sonne, womit ein stärkerer Lichtwechsel und eine kürzere Dauer

desselben erklärt wäre? In der That hat diese Annahme soviel für sich, dass

man sie als der Wahrheit sehr nahekommend ansehen kann. Bewiesen würde

dieselbe sein, wenn es gelänge bei den Veränderlichen auch die durch die

Häufigkeit der Flecken nothwendig eintretenden Aenderungen im Spectrum nach-

zuweisen, doch sind spectroskopische Beobachtungen im Minimum ihrer Hellig-

keit meist äusserst schwierig. Nach dieser Fleckenhypothese würde es auch

richtig sein, alle der Sonne ähnlichen Sterne als veränderlich anzusehen, nur

dass bei einer sehr geringen Fleckenbildung die Helligkeitsschwankungen nicht

messbar sich nachweisen Hessen.

Gelegentlich hat man die »Flecken-Hypothese« auch in der Weise aus-

gesprochen, dass man nicht ein Bilden und Vergehen der Flecke annimmt,

sondern sich die verschiedenen Theile der Oberfläche eines solchen Körpers

mit mehr oder weniger grossen, dunkeln Flecken (Schlackenfeldern) besetzt denkt,

die durch die Axendrehung des Gestirnes nach einander in die Gesichtslinie
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zur Erde kämen Die Annahme ständiger fester Schlackenfelder neben Weiss-

gluth begegnet manchem physikalischen Bedenken, ausserdem dürfte man diese

Hypothese nur auf die Veränderlichen kurzer Periode (etwa gleich der Sonnen-

rotation) anwenden, oder man müsste zur Annahme sehr langsamer Rotationen

greifen, für welche man bis jetzt durch direkte Beobachtung ebenso wenig einen

Anhalt besitzt, wie für das Vorkommen fester Schlackenfelder.

Ganz anders sucht sich eine Hypothese mit dem Problem abzufinden,

welche annimmt, dass der betreffende Stern kein regelmässiger Körper sei,

also keine Kugel oder Rotationsellipsoid, sondern ein dreiaxiges Ellipsoid,

welches um eine der kleinen Axen rotire. Dann würde das Gestirn gegen

die Erde bald eine grössere, bald eine kleinere Fläche kehren und so bald

mehr, bald weniger Licht derselben zusenden. Es würden hauptsächUch die

Veränderlichen mit kurzen und sehr regelm.ässigen Perioden, deren Spectra

der I. Klasse angehören, sein, auf welche diese Hypothese Anwendung finden

könnte, doch hat nach dem oben Mitgetheiiten die Doppelsternhypothese für

die Sterne des Algoltypus eine so grosse innere Wahrscheinlichkeit, dass man
fast von Gewissheit reden kann und daher einer weiteren Erklärungsform für

dieselben nicht mehr bedarf.

Nach dem, was oben über die Spectra der sogen, »neuen« Sterne gesagt

ist, scheint es zunächst nicht, als ob sich dieselben alle einer Erklärungsform

fügen würden; dass dies doch möglich ist, lehrt die von Wilsing aufgestellte

Hypothese. Derselbe denkt sich eine Nova als einen von einem dunkeln Be-

gleiter in sehr excentrischer Bahn umkreisten, nur noch schwach leuchtenden

Stern mit starker Atmosphäre. Wenn der ziemlich gross zu denkende Begleiter

in seiner Bahn dem Hauptstern so nahe als möglich gekomm.en ist, so übt er

auf die Atmosphäre desselben eine solche Anziehungskraft aus, dass einige Ober-

fiächentheile fast völlig von dieser entblösst werden, wodurch das continuirliche

Spectrum des Sternes beträchtlich heller, aber immer noch von dunkeln Ab-

sorptionsstreifen durchzogen sein würde, welciie die ja immer noch vorhandene

Atmosphäre hervorruft. Der Begleiter bewirkt durch seine grosse Annäherimg

aber nicht nur eine Fluthwelle in der Atmosphäre, sondern auch im glühenden

Innern des Hauptsternes, dadurch werden Gaseruptionen hervorgerufen und diese

erzeugen die hellen Linien im Spectrum. Entfernt sich nun der Begleiter wieder

allmählich, so bedeckt die Atmosphäre wieder nach und nach gleichmässig den

Hauptstern und damit nimmt das continuirliche Spectrum an Helligkeit ab,

während die glühenden Gase sich vermöge ihrer Leichtigkeit über die Atmo-

sphäre erhoben haben und hier sich erst ganz allmählich auskühlen, sodass

also die hellen Linien ebenfalls langsam an Intensität verlieren, Ist die Flut-

welle im Innern des Sternes nicht mächtig genug, um Gasausbrüche zu erzeugen,

so tritt durch die Annäherung des Begleiters nur eine Aufhellung des continuir-

lichen Spectrums ein, wie sie bei der Nova im Andromedanebel beobachtet

wurde. Dass eine zufällige Annäherung zweier Sterne dieselben Erscheinungen

hervorrufen kann, wie hier der Begleiter es thut, ist wohl selbstverständlich. Bei

Annahme einer solchen würde eben das ganze Phänomen nur einmal bei einem

Sterne auftreten.

Aelter als die eben angeführte Hypothese ist die von Zöllner bereits 1865

ausgesprochene, welche auch die spectroskopischen Beobachtungen zu erklären

vermag, obwohl sie vor deren Bekanntwerden aufgestellt wurde. Zöllner stellt

sich unter einer Nova einen an seiner ganzen Oberfläche erkalteten Stern vor,

dessen feste Schale aus irgend welcher Ursache an einer oder mehreren Stellen
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von der glühend flüssigen Masse des Innern plötzlich durchbrochen wird. Die

austretende Glutmasse überströmt einen mehr oder weniger grossen Theil der

festen Oberfläche und zersetzt dabei die dort vorhandenen chemischen Ver-

bindungen, wodurch aufs Neue Licht und Wärme erzeugt wird. Die aus-

gebrochenen Massen und der Verbrennungsprocess erzeugen das continuirliche

Spectrum und die Atmosphäre des Sternes, sowie auch zum Theil die bei den

chemischen Zersetzungen entwickelten Gase rufen die dunkeln Absorptionslinien

in demselben hervor. Glühende Gasmassen, die bei der Eruption aus dem
Innern mit ausgetreten sind, oder solche, die sich bei dem Verbrennungsprocess

gebildet haben, liefern die hellen Linien im Spectrum. Je nach der

Grösse des Ausbruchs wird die Abkühlung der ausgeflossenen Massen mehr

oder weniger schnell erfolgen, damit der Verbrennungsprocess aufhören und so

eine allmähliche Helligkeitsabnahme des continuirlichen Spectrums eintreten,

während sich die verhältnissmässig in viel beträchtlicherer Menge ausgeströmten

glühenden Gasmassen, die sich über die Atmosphäre des Sternes erhoben haben,

hier langsam ausküiilen, und so auch schliesslich die hellen Linien im

Spectrum verblassen. Durch welche Ursachen kann denn aber ein solcher

Durchbruch der schon erkalteten Oberfläche erfolgen? Die Annahme, dass der-

selbe durch den nahezu centralen Zusammenstoss zweier Sterne hervorgerufen

werde, ist nicht wohl haltbar, wenn man bedenkt, welche ungeheure Zerstörung,

welche kolossale Temperatursteigerung dadurch bewirkt würde. Der eine oder

auch beide Körper würden durch und durch Glühhitze erreichen und es wäre

nicht abzusehen, wie danach eine so schnelle Auskühlung möglich sein sollte,

die schon nach wenigen Monaten — den photometrischen und spectroskopischen

Beobachtungen zu Folge — bei einzelnen neuen Sternen eingetreten sein muss.

Eher könnte der Einsturz eines Meteors von entsprechender Grösse einen solchen

lokalen Ausbruch bedingen, wie ihn die ZöLLNER'sche Hypothese annimmt, oder

die Ursachen desselben wären auf eine zu starke Spannung der Dämpfe und

Gase im Innern des Körpers zurückzuführen. Endlich könnte auch, wie bei

der WiLSiNG'schen Hypothese, eine einmalige oder periodische sehr grosse An-

näherung zweier Sterne einen oder wiederholte Ausbrüche aus dem Innern des

einen oder anderen hervorbringen.

Diese beiden Hypothesen haben das eine Gemeinschaftliche, dass sie unter

den sogen, »neuen« Sternen sich solche vorstellen, deren Entwickelung schon

soweit vorgeschritten ist, dass sie eine feste, erkaltete Oberfläche haben, also

eigentlich schon recht alte Sterne sind. Zugleich aber zeigen sie auch, dass

man die »neuen« Sterne eben nur als eine besondere Art der »Veränderlichen«

aufzufassen hat. Die Entdeckung und Verfolgung der letzteren ist freilich weniger

alt als die der neuen Sterne, und die Beachtung dieser wiederum bedeutete den

ersten weiteren Ausbau der ursprünglich auf die gegenseitige Abschätzung der

Helligkeiten der mit blossem Auge sichtbaren Sterne beschränkten Astrophoto-

metrie.
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AstrOSpeCtrOSkopie. Unter »Astrospectroskopie« versteht man die

Anwendung der Spectralanalyse auf die Gestirne des Himmels, aber es würde

falsch sein, wenn man aus dieser Definition schHessen wollte, dass die erstere

ein Kind der letzteren sei. Die beiden Disciplinen sind von ihren ersten An-

fängen an Hand in Hand neben einander hergegangen, sich gegenseitig fördernd

und stützend. Dabei ist aber die Astrospectroskopie insofern zurückgesetzt

worden, als sie in den Lehrbüchern nur als ein Anhängsel der Spectralanalyse

behandelt ist. Erst in neuester Zeit hat sie sich durch ihren gewaltigen Auf-

schwung, den sie genommen hat, den Platz unter den Wissenschaftszweigen zu

erringen gewusst, der ihr zu Recht gebührt. So findet sie auch in diesem Buche

ihre gesonderte Behandlung, welche allerdings die Kenntniss der spectralanaly-

tischen Grundprincipien und Beobachtungsmethoden voraussetzt. Denn es kann

besonders bei dem beschränkten Raum, der im vorliegenden Falle ?ur Verfügung

steht, hier niclit alles wiederholt werden, was in jedem Lehrbuche der Physik

über Spectralanalyse zu finden ist. Dahin gehören besonders die Gesetze über

die Zerstreuung des Lichtes, die verschiedenen Mittel zur Erzeugung derselben,

und die mathematische Behandlung über den Gang der Lichtstrahlen in Prismen etc.,

sowie auch die theoretischen Betrachtungen der spectralanalytischen Phänomene,

Alle diese und damit verwandte Stoffe konnten hier nicht berücksichtigt werden

und muss der Leser zur Information über dieselben auf die einschlägigen Kapitel

aus dem > Handbuch der Physik«, welches fünf Bände der vorliegenden Encyclo-

pädie bildet, verwiesen werden.

Der Plan, nach welchem in diesem Artikel über Astrospectroskopie der

Stoff angeordnet wurde, ist der nämhche, der auch bei Behandlung der Astro-

photometrie innegehalten wurde und der sich aus der Natur der Sache von

selbst ergiebt. Es sind im ersten Theile die Instrumente und Apparate, welche

zu spectroskopischen Untersuchungen am Himmel diewen, besprochen, während

in der zweiten Hälfte die damit gewonnenen Resultate nebst den daran geknüpften

Folgerungen und Schlüssen dargelegt werden. Bei jedem Spectroskop zur Unter-

suchung irdischer Lichtquellen kann man im wesentlichen drei Haupttheile unter-

scheiden, nämlich erstens den Collimator, der an seinem einen Ende den Spalt

trägt, welcher aus der zu untersuchenden Lichtquelle einen ganz schmalen

Streifen herausschneidet, während das am anderen Ende sitzende CoUimator-

objectiv die vom Spalt kommenden Lichtstrahlen parallel macht; zweitens die
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Vorrichtung (Prisma oder Gitter), welche das aus dem ColHmator austretende

Licht in seine Bestandtheile zerlegt; drittens das Fernrohr, durch welches man
das zerlegte Licht beobachtet. Wenn es auf Messungen abgesehen ist, so muss

das Beobachtungsrohr messbar gegen das Collimatorrohr drehbar sein oder an

seinem Ocular eine Messvorrichtung tragen beziehentlich beide Vorkehrungen

vereinigt besitzen, dann bezeichnet man den ganzen Apparat als Spectrometer.

Ist endlich das Auge des Beobachters durch eine photographische Platte ersetzt,

so spricht man wohl von einem Spectrographen; ein solcher bildet also nicht

einen besonderen Instrumententypus, sondern principiell lässt sich jedes Spec-

troscop oder Spectrometer in einen Spectrographen umwandeln.

Sobald es sich um die Untersuchung von Lichtquellen ausserhalb der Erde

handelt, wird man die Spectroskope meistens nicht ohne weiteres in der für

irdische Lichtquellen gebräuchlichen Form verwenden können, sondern häufig

Aenderungen vornehmen müssen, von denen die wichtigste die Verbindung des

Spectroskopes mit dem astronomischen Fernrohr ist. Diese kann in mannig-

facher Art geschehen, immer aber wird sie eine Erschwerung der Beobachtung

durch die mangelhafte Achromasie von Objectiv und Ocular des Fernrohres

bedingen. Verbindet man ein Spectroskop mit einem Spiegelteleskop, so ist, da

ein Spiegel die Strahlen verschiedener Wellenlänge alle in einem Punkt ver-

einigt, nur noch die Achromasie des Oculares von störendem Einfluss, sodass

man ein Spiegelteleskop zu spectroskopischen Beobachtungen überall da ver-

wenden wird, wo es sich um eine Untersuchung des ganzen Spectrums handelt.

Dass die mangelhafte Achromasie des menschlichen Auges hier auch von störendem

Einfluss ist, ist selbstverständlich; derselbe würde sich nur dadurch beseitigen

lassen, dass man ein Ocular construirte, welches die achromatische Abweichung

eines bestimmten Auges corrigirte. Ein so construirtes Ocular würde in Ver-

bindung mit einem Reflector den betreffenden Beobachter in den Stand setzen,

das ganze Spectrum in allen Teilen möglichst scharf zu sehen.

Durch einen Refractor würde sich etwas Derartiges nie erreichen lassen,

denn das Objectiv eines solchen hat für die Strahlen verschiedener Wellenlänge

auch ganz verschiedene Brennweiten, und dieser Fehler wächst im allgemeinen

mit der Grösse des Objectivs. Bei dem Refractor der Potsdamer Sternwarte

z. B., der eine freie Oefifnnng von

29"8 cm und eine mittlere Brenn«

weite von 540 cm hat, unterscheiden

sich die Brennweiten von Strahlen ,. ^^„,
(A. 110.)

mit den Wellenlängen 520 [Xfji und

4i0 fx[x um 1-82 cm. Entwirft man daher durch ein solches Objectiv das conti-

nuirliche Spectrum einer punktförmigen Lichtquelle, so wird man kein faden-

förmiges Spectrum im Brennpunkt des Objectivs erblicken, sondern dasselbe wird,

wenn das Objectiv z. B. so construirt ist, dass es die gelben und blauen Strahlen

in einem Punkte vereinigt, etwa den Anblick der nebenstehenden Fig. 110 zeigen,

d. h. im gelben und blauen Theile wird das Spectrum scharf, im rothen, grünen

und violetten verwaschen erscheinen. Wollte man die grünen Partieen desselben

scharf erhalten, so müsste man nicht auf den Brennpunkt des Objectivs, sondern

ausserhalb desselben auf denjenigen Punkt einstellen, in welchem die grünen

Strahlen vom Objectiv vereinigt werden. Dieses Verstellen, um die verschiedenen

Theile des Spectrums nach einander scharf zu sehen, ist nun nicht so störend,

wie es auf den ersten Blick erscheinen mag, besonders wenn es nur auf einen

bestimmten Theil des Spectrums ankommt, was z. B. bei allen photographischen
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Aufnahmen von Spectren der Fall ist, da ja nur ein verhältnissmässig kleiner

Theil von Strahlen auf die photographische Platte überhaupt wirkt.

Bei der Anwendung des Spectroskopes auf den Himmel kann man im Wesent-
lichen vier verschiedene Arten von Instrumenten unterscheiden, von denen die

drei ersten eine Verbindung des Spectroskopes mit dem Fernrohr, die vierte eine

Benutzung ohne ein solches darstellen.

Da die Sterne als punktförmige Gebilde und die von ihnen auf die Erde
gelangenden Strahlen als parallel angesehen werden können, so kann man einen

Stern als Spalt auffassen, und da sein Licht aus parallelen Strahlen besteht,

dann das Collimator-Objectiv, also auch den ganzen Collimator entbehren; dann
wird das astronomische Fernrohr zum Beobachtungsrohr des gewöhnlichen Spec-

troskopes, vor dessen Objectiv man das Prisma befestigt. Diese ganze Anordnung
bezeichnet man als Objectivprisma. Betrachtet man nicht den Stern selbst,

sondern das von ihm durch das Fernrohrobjectiv entworfene Bild als Spalt und
verlegt damit die spectroskopische Einrichtung in den Brennpunkt und das Ocu-
lar des Fernrohres, so hat man die zweite Klasse von hierher gehörigen Instru-

menten, die sogenannten Ocularspectroskope. Handelt es sich um die

spectroskopische Untersuchung von nicht punktförmigen Gebilden am Himmel,
oder um die Erreichung der höchsten Genauigkeit, so lässt man das Brennpunkt-

bild des Fernrohrobjectivs auf den Spalt eines gewöhnlichen Spectroskopes oder

Spectrometers fallen, welches sich höchstens einige unwesentliche mechanische

Umänderungen gefallen lassen muss. Diese Anordnung bildet die dritte Klasse,

nämlich die zusammengesetzten Spectroskope oder Spectrometer. Als

eine vierte und letzte Klasse kann man endlich diejenigen Spectralapparate an-

sehen, die ohne Zuhilfenahme eines Fernrohres direkt auf den Himmel angewendet

werden.

An der Hand dieser Klassificirung wollen wir jetzt verschiedene Instrumente

etwas näher besprechen, doch muss hier gleich erwähnt werden, dass bei der

Fülle verschiedener Constructionen sowie bei der hier gebotenen Raumbeschränkung
es ganz unmöglich ist, alle Apparate zu berücksichtigen. Verfasser muss sich

damit begnügen, besonders häufig verwendete oder besonders eigenartige Instru-

mente oder Theile von solchen in das Bereich seiner Betrachtungen zu ziehen.

Das Objectivprisma
verdient aus zwei Gründen hier an erster Stelle genannt zu werden, denn es ist

einmal die ursprüngliche Form der auf den Himmel angewandten Spectral-

apparate, und ferner die einfachste derselben, soweit sie mit dem Fernrohr in

Verbindung gebracht werden. Wie bereits oben angedeutet, stellt der Stern den

Spalt oder vielmehr einen Punkt desselben dar und, da die von demselben aus-

gehenden Strahlen als parallel anzusehen sind, so kommt das Collimatorobjectiv

des gewöhnlichen Spectroskops in Wegfall, wodurch ein erheblicher Gewinn an

Licht zu verzeichnen ist. Das Sternlicht wird nun durch das Objectivprisma

zerlegt und von dem Fernrohr zu einem Spectrum vereinigt, welches wegen der

mangelhaften Achromasie des Objectivs nicht in allen seinen Theilen in der

Brennebene desselben, sondern auf einer mehrfach gekrümmten Fläche liegen

wird. Dieses Spectrum betrachtet man nun durch das vergrössernde Ocular des

Fernrohres. Da nun das letztere im Allgemeinen viel grösser sein wird als das

Beobachtungsrohr eines gewöhnlichen Spectralapparates, so kann man auch eine

sehr erheblich stärkere Ocularvergrösserung anwenden als bei letzterem, und

diesem Umstände ist es zu danken, dass die Dispersion eines Ohjectivprismas

nicht sehr gross zu sein braucht. Man hat daher die Objectivprismen im All-
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gemeinen mit kleinem brechenden Winkel, also ziemlich dünn hergestellt, um
einmal das durch die Grösse derselben an sich schon erhebliche Gewicht thun-

lichst herabzumindern, und andererseits folgenden Uebelstand möglichst gering zu

machen. Da ja nämlich die vom Stern kommenden Strahlen beim Passiren des

Prismas erheblich von ihrer ursprünglichen Richtung abgelenkt werden, so muss man
das ganze Fernrohr auf einen anderen Punkt des Himmels richten, als wo der Stern

steht. Befindet sich das Prisma vor dem Objecte in der Stellung des Minimums

der Ablenkung, so ist bei kleinem brechenden Winkel die mittlere Ablenkung

der Strahlen mehr als die Hälfte und etwas weniger als zwei Drittel des brechen-

den Winkels, um welchen Betrag also das Fernrohr von der Richtung nach dem
Stern abweichen muss. Um die Einstellung des Sternes zu erleichtern, hat man
gelegentlich einen zweiten Sucher am Hauptfernrohr angebracht, der so justirt

ist, dass das Spectrum des Sternes in der Mitte des Gesichtsfeldes des Haupt-

rohres erscheint, wenn der Stern mitten im Gesichtsfeld des Suchers steht. Diese

Einrichtung hat den Uebelstand, dass schwache Sterne (und uro deren Beob-

achtung handelt es sich beim Objectivprisma hauptsächlich) im Sucher nicht

mehr sichtbar sind. Praktischer ist es, das Objectivprisma so zu justiren, dass

seine brechende Kante der täglichen Bewegung parallel steht, dann braucht man

am Deklinationskreis nur die um den Betrag der Ablenkung der Lichtstrahlen

corrigirte Deklination des Sternes einzustellen, um dessen Spectrum im Gesichts-

feld zu haben. Je kleiner also der brechende Winkel des Objectivprismas ist,

je geringer ist auch diese Ablenkung, doch so klein man diese auch macht,

störend ist die veränderte Fernrohrrichtung immer, und man wird besonders bei

Beobachtungen in der Nähe des ersten Verticals häufig Schwierigkeiten haben,

die richtige Stellung für den Spalt des Beobachtungsthurmes zu finden.

Aber diese Schwierigkeit ist nicht die einzige, welche die Verwendung eines

Objectivprismas mit sich bringt. Da es schwieriger ist, eine ebene Glasfläche zu

schleifen als eine sphärisch gekrümmte von gleichem Durchmesser, so ist die

Herstellung eines grossen Objectivprismas nicht nur sehr theuer, sondern vielfach

sind auch die Flächen eines solchen nicht vollkommen eben. Dadurch wird

nicht nur die Brennweite des Fernrohrobjectivs geändert, sodass man das

Ocular neu einstellen muss, sondern, was viel schlimmer ist, die Bilder im Fern-

rohr werden dadurch gelegentlich erheblich verschlechtert. Man hat diese Uebel-

stände wohl dadurch zu beseitigen gesucht, dass man ein kleineres Objectivprisma

vor ein grösseres Objectiv setzte und die Randtheile des letzteren dabei ab-

blendete. Durch diese Einrichtung geht aber der Hauptvortheil des Objectiv-

prismas, nämlich die grosse Lichtstärke, fast ganz verloren, und ausserdem werden

beim Schleifen eines Objectivs die unvermeidlichen Fehler meistens auf die

mittleren Partien desselben verlegt, weil diese verhältnissmässig wenig zur Licht-

stärke beitragen, sodass ein Abblenden der Randtheile eines Objectivs dessen

Bilder manchmal nicht unbeträchtlich verschlechtert. Auch sei hier gleich mit

erwähnt, dass die Unruhe der Luft beim Beobachten mit einem Objectivprisma

sich im Allgemeinen störender bemerkbar macht, als bei der Verwendung anderer

Spectralapparate.

Von den Vortheilen, die die Benutzung eines Objectivprismas bietet, ist die

grosse Lichtstärke bereits erwähnt; man ist dadurch im Stande, die Spectren

auch schwächerer Sterne zu untersuchen. Dazu kommt der weitere Vorzug, dass

man die Abstände der Linien im Spectrum von einander durch Messungen mit

dem Fadenmikrometer direkt bestimmen kann, sodass man also, wenn man die

Wellenlängen einiger Hauptlinien kennt, durch Anschluss von Nebenlinien an
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diese auch die Wellenlängen dieser letzteren ermitteln kann. Man könnte solche

Messungen allerdings nur auf kleinere Strecken des Spectrums ausdehnen, denn
man miisste beim Uebergang auf entferntere Theile desselben neu focusiren,

immerhin rechtfertigt diese geringe Schwierigkeit nicht die auffallende Erscheinung,

dass dieser Vortheil des Objectivprismas nie ausgiebiger benutzt ist, wenn man
von der etwas rohen SECCHi'schen Methode, bei ruhendem Fernrohr die Durch-

gänge der Spectrallinien durch einen festen Faden zu beobachten, absiebt.

Freilich muss bei solchen Messungen das fadenförmige Spectrum durch Ein-

schieben einer Cylinderlinse verbreitert werden. Theoretisch ist es gleichgültig,

an welcher Stelle man dieselbe in den Gang der Lichtstrahlen einschaltet, doch

die Einschiebung derselben zwischen Objectiv und Brennpunkt ist deshalb nicht

rathsam, weil durch etwaige Schleiffehler der Linse sowie die Aberration der

Lichtstrahlen, die nicht durch die Mitte derselben gehen, das Brennpunktbild

verschlechtert wird, und diese Verschlechterung wird durch das Ocular mit ver-

grössert. Diesen Uebelstand vermeidet man, wenn man die Cylinderlinse zwischen

Ocular und Auge anbringt und erzielt dabei den weiteren Vortheil, dass man
sehr leicht die passendste Linse ausprobiren kann. Denn da die I^ichtstärke

eines Spectrums zu seiner Verbreiterung im umgekehrten Verhältniss steht, so

soll man diese letztere nur so stark wählen, dass man die Linien im Spectrum

eben mit Sicherheit erkennen kann. Stellt man die Cylinderlinse vor dem Ocu-

lar so, dass ihre Hauptaxe zum Spectrum parallel verläuft, so braucht man das

Ocular, vorausgesetzt, dass die Linse genau cylindrisch ist, nicht neu einzustellen,

wenn dasselbe vorher genau focusirt war. Dass das letztere der Fall ist, erkennt

man daran, dass der zu beobachtende Theil des Spectrums am schmälsten er-

scheint. Schliesslich sei noch erwähnt, dass bei solchen Messungen an Spectren

das Objectivprisma im Minimum der Ablenkung sich befinden soll; ja wenn
dasselbe eine erhebliche Zerstreuung erzeugt, ist es angezeigt, beim Ausmessen

der einzelnen Theile des Spectrums das Prisma für jeden derselben in das

Minimum der Ablenkung zu bringen, wozu natürlich besondere constructive Vor-

kehrungen nöthig sind.

Was die praktische Anwendung solcher Objectivprismen betrifft, so ist schon

erwähnt, dass Fraunhofer seine Beobachtungen mit solchen anstellte und zwar

Anfangs mit einem von 3 cm Oefifnung und 60° brechendem Winkel, und später mit

einem, bei welchem die entsprechenden Maasse 12 cm und 37°40' betrugen. Durch

Secchi's zahlreiche Spectralbeobachtungen ist ein viel von ihm benutztes Merz-

sches Objectivprisma zu einer gewissen Berühmtheit gelangt. Dasselbe war bei

einem brechenden Winkel von 12° und einer freien Oeffnung von \^ cm ur-

sprünglich für ein Objectiv von gleichem Durchmesser bestimmt und gab mit

diesem schöne, helle Spectren, später benutzte es Secchi in der Fassung, die die

nachstehende Figur zeigt, vor einem Objectiv von 24 cm Oeffnung, klagt dabei

jedoch über starken Lichtverlust.

Die Messingkappe A (Fig. 111) wird auf die Objectivfassung gesetzt und trägt an

vier Rippen r einen starken Ring F! . Das eigentliche Prisma Pist in einen starken

Ring R gefasst, und dieser ruht mit den Zapfen a' und V auf R auf und kann

um diese beiben Zapfen durch die Vorrichtung bei a etwas gedreht werden, um
das Prisma in die Minimumstellung bringen zu können. Neben dem grossen

Prisma befindet sich ein dieselbe Ablenkung besitzendes achromatisches Prisma

p, durch welches im Focus des Objectivs neben dem Spectrum ein richtiges

Bild des Sternes hervorgerufen wird. Ausserdem ist bei c eine kreisrunde

Oeffnung angebracht, welche einen direkten Ausblick auf den Himmel gestattet.
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(A. 111.)

Eine sehr ausgiebige Anwendung hat das Objectivprisma durch E. C. Picke-

ring in Amerika erfahren, der die pliotographischen Aufnahmen zu seinem

grossen Katalog von 10351 Sternspectren mittelst eines Flintglasprismas von 13°

brechendem Winkel und 20 cm Oeffnung machte, das vor eine VoiGTLÄNDEu'sche

Porträtlinse von gleicher Oeffnung und 115 <:»2 Brennweite gesetzt war. In Bezug
auf die übrigen Versuche Pickering's mit verschiedenen Objectivprismen sowie

über sonstige derartige Instrumente sei hier auf den in diesem Buche befindlichen

Artikel über »Astrophotographie« verwiesen, wo man nähere Angaben auch über

Objectivprismen mit gerader Durchsicht findet.

Das Ocularspectroskop

giebt im Allgemeinen nicht so helle Spectren wie das Objectivprisma, auch kann

man nicht, wie bei diesem, genaue Wellenlängenbestimmungen mit demselben

vornehmen, und dennoch wird es besonders dann viel gebraucht, wenn es sich

darum handelt, den allgemeinen Habitus von Sternspectren zu bestimmen, und
zwar weil es zweifellos die handlichste Form für ein Stemspectroskop und dabei

immer noch viel lichtstärker ist, als die später zu besprechenden Spectrometer.

Da bei den Ocularspectroskopen in Folge ihrer Anbringung in dem Fern-

rohr auf den lichtzerstreuenden Theil des Apparates mehr oder weniger stark

convergente oder divergente Strahlenbündel von merklicher Dicke fallen, so

würden bei Anwendung eines einfachen Prismas die Strahlen nach dem Durch-

gang durch dasselbe von einer Linse nicht wieder zu einem Punkte vereinigt

werden. Deshalb kommt man hier nicht mit einem einfachen Prisma zum Ziele,

sondern muss sich eines solchen mit gerader Durchsicht bedienen, denn nur

nach dem Durchgang durch ein solches kann ein beträchtlich convergentes oder

divergentes Strahlenbündel noch für die Praxis als homocentrisch angesehen

werden, d. h. die Strahlen können nach dem Durchgange durch das gerad-

sichtige Prisma durch eine geeignete Linse wieder zu einem Punkte vereinigt

werden. Dass die Verwendung eines Prismas ä vision direde die Benutzung

der Ocularspectroskope noch bequemer macht, als das bei einem einfachen

Valkntimxii, Astronomie. I. 3^
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Prisma der Fall sein würde, ist ein weiterer Vortheil bei jener Construction,

dem freilich der Nachtheil eines stärkeren Lichtverlustes gegenübersteht.

Theoretisch ist es gleichgültig, wo man das Prisma mit gerader Durchsicht

und die auch hier zur Verbreiterung des fadenförmigen Spectrums nöthige

Cylinderlinse in den Gang der Lichtstrahlen im Fernrohr einschaltet, ob vor

oder hinter das Ocular, aber für die Praxis ist die eine Form entschieden vor-

zuziehen. Seccpi gab seinem »einfachen Sternspectroskop« folgende Einrichtung.

Die vom Fernrohrobjectiv kommenden Lichtstrahlen treffen vor ihrer Vereinigung

im Brennpunkt auf ein geradsichtiges Prisma und nach diesem auf eine Cylinder-

linse, die so gestellt ist, dass ihre Nebenbrennlinse zur Verbreiterung des Spec-

trums dient. Durch Einschiebung des Prismas wird die Brennweite des Objec-

tivs vergrössert, sodass man das gewöhnliche Ocular, mit welchem man das

Spectrum betrachtet, in eine andere Focalstellung bringen muss. Der Nachtheil

dieser ganzen Anordnung liegt darin, dass das Ocular alle die Verschlechterungen

des Brennpunktbildes, welche durch Schleiffehler im Prisma und in der Cylinder-

linse hervorgerufen werden, mit vergrössert, welcher Uebelstand bei der folgen-

den von Camphausen vorgeschlagenen Construction vermieden ist. Hinter dem
Brennpunkt des Objectivs ist eine kleine sphärische Linse so angebracht, dass

sie von dem Brennpunkt ein virtuelles Bild erzeugt, welches durch ein gerad-

sichtiges Prisma in ein Spectrum zerlegt wird, während man dieses durch eine

dahinter angebrachte Cylinderlinse verbreitert. Bei Benutzung dieses Apparates

stellt man sphärische Linse und Prisma zunächst so ein, dass das Spectrum

möglichst schmal, d. h. also wirklich fadenförmig erscheint. Schiebt man darauf

die Cylinderlinse so zwischen Prisma und Auge, dass die Hauptaxe derselben

zur Längsausdehnung des Spectrums parallel läuft, d. h. also, benutzt man ihre

Nebenbrennlinie zur Verbreiterung des Spectrums, so erscheint das letztere ver-

breitert und scharf, wie gross auch die Brennweite der Cylinderlinse sei. Dann
kann man also nacheinander verschiedene Cylinderlinsen einschieben, ,um aus-

zuprobiren, welche Verbreiterung die geeignetste ist.

Da bei dieser letzteren Art der Anordnung die hinter dem Brennpunkt des

Objectivs eingeschobene sphärische Linse nicht viel anders wirkt als ein Ocular,

so kann man sie direkt durch ein solches ersetzen. Diese Construction, bei

welcher also Prisma a vision directe und Cylinderlinse in gemeinsamer Fassung

direkt vor das Ocular eines beliebigen Fernrohres gesteckt werden, rührt von

Zöllner her und ist das Ocularspectroskop im eigentlichen Sinne. Die Vor-

theile desselben, was bequeme Handhabung betrifft, liegen auf der Hand, und

da überdies bei einem guten Ocular die austretenden Strahlen nur wenig diver-

gent sind, so ist bei der Kleinheit des zur Verwendung kommenden Prismas die

Verschiebung des Oculars zur Erzielung eines scharfen Spectrums fast ganz zu

vernachlässigen. Man stellt also den zu untersuchenden Stern in die Mitte des

Gesichtsfeldes ein und macht dann das in geeigneter Fassung befindliche Prisma

mit Cylinderlinse auf dem Oculardeckel fest, um sofort das Spectrum des be-

treffenden Sternes zu erhalten, wobei man durch die vorherige direkte Einstellung

sicher ist, dass keine Verwechslung vorkommt, was sonst bei anderen Spectro-

skopen in Bezug auf schwache Sterne leicht geschieht. Noch bequemer ist es,

wenn man gleich mehrere solche Ocularspectroskope mit verschieden starker

Zerstreuung zur Hand hat, dann kann man für jeden Stern gleich ein möglichst

günstiges Zerstreuungsverhältniss anwenden.

Dieser letztere Gedanke hat von Konkolv veranlasst, ein Ocularspectroskop

zu construiren, durch welches man mit einem Prismensatz auf sehr bequeme
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Weise zwei verschieden starke Zerstreuungen des Lichtes erhält. Die beiden

Endflächen des geradsichtigen Prismas von Merz, das er verwendet, haben näm-

lich gegen die Richtung der Lichtstrahlen Nei-

gungen von 45"^ beziehentlich 80°, sodass also die

durch das Prisma hervorgerufene Dispersion sich

ändert, je nachdem man die eine oder die andere

dieser Endflächen dem einfallenden Lichte zu-

wendet. Den ganzen Apparat stellt Fig. 112 dar.

Auf dem Oculardeckel d ist eine Platte / mit

gleich grossem Ausschnitt wie der Ocularkreis

durch die .Schraube e drehbar befestigt. Soll das

Spectroskop benutzt werden, so schlägt man es

an dem Griffe g vor den Augendeckel, bis es

gegen den Anschlag s" stösst, und klemmt es

mittelst e fest. Auf/ erheben sich die Stützen ^,

zwischen denen sich der Kasten S, der das oben

erwähnte Prisma enthält, um die Schräubchen /

drehen lässt. Dieser Kasten hat zwei regulirbare

Anschläge s und s', welche so justirt sind, dass

das Prisma sich in der Richtung der aus dem
Ocular austretenden Lichtstrahlen befindet, wenn

entweder s oder s' an eine der Stützen k fest

anschlägt, in welcher Richtung dann S mittelst

der Schraube A festgeklemmt werden kann. End-

lich ist o ein leicht herausziehbarer und in beide

Enden von S passender Augendeckel, der eine

Cylinderlinse enthält.

Eine ähnliche Einrichtung wie das eben be-

schriebene Instrument hat das von H. C. Vogel
construirte, mit dem einen wesentlichen Unter-

schied, dass das letztere einen verstellbaren Spalt SC

enthält, also damit kein reines Ocularspectroskop

mehr ist, sondern schon den Uebergang bildet zu

den zusammengesetzten Spectroskopen. Die ganze

Anordnung zeigt Fig. 113.

Die Linsensysteme Z und Z' bilden ein ge-

wöhnliches Ocular und sind mit ihrer Fassung a

im Rohre A verschiebbar, welches letztere bei £
in das Fernrohr geschraubt wird. Auf dem Augen-

deckel g ist die Platte c mittelst l> drehbar be-

festigt, sodass man sie bei Seite schlagen und

frei durch das Ocular blicken kann. Zur Be-

nutzung des Spectroskops dreht man Platte c an

dem Handgriff c' vor das Ocular, bis sie an die

Schraube / anschlägt und mittelst dieser festge-

klemmt wird. Dann befindet sich die in c ein-

geschraubte Röhre ^ in der optischen Axe des

Oculars, und damit auch das in dieser verschieb-

bare geradsichtige Prisma Z"; ä ist der Augen-

deckel bei der spectroskopischen Beobachtung.

A
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Soweit ist das Instrument ein reines Ocularspectroskop; nun kommt aber eine

Spalteinrichtung dazu, die sich zwischen Ocular und Objectiv des Fernrohres

befindet und leicht herausgenommen werden kann. Die Fig. II zeigt den Spalt

im Querschnitt. Derselbe besteht aus einem festen, an der Lamelle e befestig-

ten (linken) Spaltbacken s und einem von aussen her durch die Schraube S
beweglichen (rechten) Spaltbacken s. Zwischen beiden Spaltbacken befindet

sich in der Lamelle e eine Oeffnung o, vor welcher das kleine, rechtwinklige

Prisma / sitzt. Dieses reflektirt seitlich durch die Oeffnung h eingetretenes

Licht auf den unteren Theil des Spaltes und erzeugt so ein Vergleichsspectrum.

Die Lamelle e mit den Spaltbacken s ist so klein gehalten, dass dadurch das

Gesichtsfeld des Oculars soweit frei bleibt, dass man Objecte am Himmel be-

quem aufsuchen und hinter den Spalt bringen kann; andererseits ist die ganze

Einrichtung doch so breit, dass sie bei vorgeschlagenem Spectroskop alles fremde

Licht von dem Prisma P abhält. Man stellt also flächenartige Objecte am
Himmel (Kometen, Nebelflecke) unter den Spalt und dreht dann das gerad-

sichtige Prisma vor das Ocular, um sofort das Spectrum des betreffenden Ob-

jectes zu haben, ein Beobachtungsmodus, der bei der spectroskopischen Unter-

suchung sehr lichtschwacher Kometen
oder Nebel zuweilen der einzig mög-

liche ist.

Etwas weiter als der eben be-

sprochene VoGEL'sche Apparat entfernt

sich von dem Ocularspectroskop jener

Typus von derartigen Instrumenten, die

besonders in England viel gebaut und
benutzt werden, die aber doch noch nicht zu den zusammengesetzten Spectro-

skopen gehören, wenn sie sich auch nicht mehr auf dem gewöhnlichen Fernrohr-

ocular aufbauen. Als Beispiel soll hier eine von Mc. Clean verfertigte kleine

Vorrichtung besprochen werden, die in Fig. 114 dargestellt ist.

Mit dem Gewinde B wird der Apparat statt eines Oculars an das Fern-

rohr geschraubt. In das Rohr, welches B trägt, ist ein zweites Rohr geschraubt,

das an seinem, dem Fernrohrobjectiv zugewandten Ende einen durch die

Schraube D regulirbaren Spalt trägt, während in das entgegengesetzte offene

Ende ein drittes Röhrchen eingeschoben ist, welches dem Spalt eine sphärische

(convex-plane) Linse zukehrt, und ausserdem das geradsichtige Prisma A enthält,

welches direkt unter dem Augendeckel liegt. Aber wenn auch dieses Instrument

mit einem Spalt versehen ist und kein eigentliches Ocular m.ehr darstellt, so ist

es doch noch zur Klasse der Ocularspectroskope zu rechnen, denn es fehlen

ihm mehrere Theile, die

Das zusammengesetzte Spectroskop

charakterisiren. Dieses ist — wie bereits erwähnt — im Wesentlichen das ge-

wöhnliche, im Laboratorium gebrauchte Spectroskop oder Spectrometer, nur mit

den zur Anbringung am Fernrohr nöthigen Abänderungen. Schematisch stellt

sich der Apparat danach folgendermaassen dar:

In den Brennpunkt des Objectivs des Hauptrohres wird der Spalt gebracht

und die Lichtstrahlen werden nach Passirung desselben durch die Collimator-

linse parallel gemacht und fallen danach auf die Zerstreuungsvorrichtung (Prisma

oder Gitter}; das von dieser erzeugte Spectrum wird durch das Beobachtungs-

fernrohr betraclHet. Hat man es mit punktartigen Objecten am Himmel zu thun,
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SO ist auch hier die Einschaltung einer Cylinderlinse in den Gang der Licht-

strahlen nöthig, und wenn es auch theoretisch gleichgültig ist, an welcher Stelle

das geschieht, so bietet doch die Einschaltung zwischen Fernrohrobjectiv und

Spalt die meisten Vortheile; die Brennweite des ersteren wird hierbei nicht

geändert, wenn man die Nebenbrennhnie der Cylinderlinse zur Verbreiterung

benutzt.

Da man es nun bei der Beobachtung am Himmei meistens mit recht licht-

schwachen Objecten zu thun hat, so ist es sehr wesentlich, bei der Construction

solcher Apparate Lichtverluste soviel als möglich zu vermeiden. Dazu ist aber

vor allen Dingen erforderlich, dass das Verhältniss der freien Oeffnung des

Collimatorobjectivs zu seiner Brennweite nicht kleiner ist, als das entsprechende

Verhältniss beim Objectiv des Hauptfernrohres, denn wenn bei letzterem dieses

Verhältniss grösser wäre als bei' dem CoUimatorobjectiv, so würde die Oeffnung

des von dem Spalt ausgehenden Lichtkegels grösser sein als das CoUimator-

objectiv, aus letzterem könnte also nicht das gesammte Licht austreten, sondern

das von den Randtheilen des Fernrohrobjectivs herrührende würde gegen die

Wände des Collimatorrohres fallen. Es soll also stets, um Lichtverlust zu ver-

meiden, das Verhältniss von freier Oeffnung zur Brennweite bei den Objectiven

von Hauptfernrohr und Collimator das Gleiche sein, denn dasselbe bei letzterem

grösser zu machen als bei ersterem hat keinen Zweck, weil es den Apparat un-

nöthig vertheuern würde, ohne irgend welche Vortheile zu bringen, ja es hätte

sogar im Gegentheil gewisse Nachtheile im Gefolge, wie wir später sehen

werden.

Ferner ist es zur Ausnützung der optischen Kraft von Hauptrohr und Colli-

mator nöthig, dass die Oeffnungen des lichtzerstreuenden Mittels (Prisma oder

Gitter) und des Objectivs des Beobachtungsrohres nicht kleiner sind als die des

Colhmatorobjectivs; sie grösser als diese zu machen, wäre, weil es keinen Ge-

winn brächte, zwecklos. Gewöhnlich macht man Collimator und Beobachtungs-

rohr in seinen Dimensionen ganz gleich.

Sorgfältig hat man ferner darauf zu achten, dass der Spalt genau im Brenn-

punkt des Hauptfernrohres sich befindet, denn hier ist die grösste Helligkeit

des vom grossen Objectiv erzeugten Lichtkegels. Bei der Beobachtung punkt-

artiger Objecte ist aber noch ein anderer Grund hierfür maassgebend. Der

Spalt muss als selbständige Lichtquelle angesehen werden können, was stets der

Fall ist, wenn diffuses oder eine Fläche überdeckendes Licht darauf fällt. Wird

jedoch das Bild eines Sternes auf einen Spalt projicirt, so kann es gelegentlich

zwischen die Spaltbacken fallen und wirkt dann statt des Spaltes als Lichtquelle.

Liegt es dann nicht genau in der Ebene des letzteren, so werden die Strahlen

aus dem CoUimatorobjectiv nicht parallel austreten. Um dies zu vermeiden,

muss man den Spalt sehr genau auf das Hauptobjectiv focusiren und ihn dabei

so eng halten, dass das Sternbild noch auf beide Backen übergreift; nebenbei

erhält man durch einen engen Spalt auch viel schärfere Linien im Spectrum,

Wie schon früher besprochen, vereinigt ein Fernrohrobjectiv die Strahlen

verschiedener Wellenlänge auch in verschiedenen Punkten, deshalb muss man

das ganze Spectroskop jedesmal neu auf das Hauptfernrohr focusiren, wenn man
zur Beobachtung einer anderen Farbe im Spectrum übergeht. Aber auch die

Focalstellungen für die einzelnen Farben bleiben nicht stets die gleichen, sondern

ändern sich mit der Temperatur, sodass man im Winter und Sommer mit ver-

schiedenen Brennweiten des Objectivs zu rechnen hat. Genau gleichartige

Aenderungen treten bei den Objectiven von Collimator und Beobachtungsrohr ein,
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doch sind diese bei der Kleinheit dieser Linsen, wenigstens was die verschieden-

farbigen Brennpunkte anbetrifift, so geringfügig, dass man sie nicht zu berück-

sichtigen braucht, jedoch können die durch starke Temperaturunterschiede her-

vorgerufenen Verschiebungen zuweilen merklich werden, sodass man dann auch

hierbei die Focusirungen erneuern muss.

Bei der grossen Fülle verschiedener Constructionen von zusammengesetzten

Spectroskopen können hier auch nicht angenähert alle derartigen Apparate be-

sprochen werden, es genügt aber auch vollständig, einzelne Theile, die besonders

merkwürdig und wichtig sind, einer näheren Betrachtung zu unterziehen und

ferner einzelne Instrumente gleichsam als Typus hier anzuführen. Zunächst

wollen wir verschiedene Constructionen, die

Der Spalt

erfahren hat, hier durchnehmen. Ein guter Spalt soll immer aus zwei parallelen

Schneiden von möglichst hartem Material (Stahl, Platiniridium etc.) bestehen.

Diese beiden Schneiden müssen in einer zur opti-

schen Axe des Collimators senkrechten Ebene

liegen, weil sonst gelegentlich Interferenzerschei-

nungen auftreten können, welche sich auch sofort

zeigen, wenn man den Spalt aus zwei parallelen

Ebenen statt aus zwei Schneiden herstellt. Um
die Spahweite beliebig ändern zu können, muss

mindestens die eine Spaltbacke durch eine Schraube

beweglich sein, und zwar ist es rathsam, die Ein-

richtung zu treffen, dass durch Anziehung der

Schraube der Spalt geöffnet wird, während er sich

beim Zurückziehen der Schraube durch einen Feder-

druck schliesst. Sehr einfach ist dieses Problem

von Töpfer bei der Spaltvorrichtung des Spectro-

skops zum grossen Refractor der Wiener Universi-

tätssternwarte gelöst, wie Fig. 115 zeigt.

Durch die Schraube S wird der Schieber B mit

der einen Spaltbacke vorwärts bewegt und dadurch

der Spalt geöffnet, während bei einem Zurückziehen der Schraube die Feder J^

den Schieber zurückdiückt und damit den Spalt schHesst.

Da nun die Linien im Spectrum bei genauer

Justirung des ganzen Spectroskopes getreue Ab-

bilder des Spaltes sind, so werden sie sich auch

mit diesem verstellen. Wenn man die Spalt-

weite durch Bewegung der einen Spaltbacke

ändert, so werden sich damit auch sämrntliche

Linien im Spectrum, sowie bei Messvorrichtungen

auch der Nullpunkt der letzteren um die Hälfte

der Aenderung der Spaltweite verschieben. Wenn
nun auch dieser Betrag immer sehr gering sein

wird, so ist er bei feinen Messungen doch nicht

zu vernachlässigen, weshalb man, um davon frei

zu werden, bei guten Spectrometern den Spalt

vielfach so construirt, dass nicht nur eine, sondern beide Backen gleichzeitig in

entgegengesetzter Richtung um gleich grosse Beträge bewegt werden, sodass

(A. 115.;

(A. 116.)



Astrospectroskopie. 3*^5

die Mittellinie des Spaltes ihre Lage unverändert beibehält. Eine solche Con-
struction zeigt z. B. der BROWNiNc'sche Spalt, wie ihn Fig. 116 darstellt.

Auf der Verschlussplatte des Collimatorrohres sind die Spaltbacken B^ und
B^ zwischen den Schienen 6"! und ^'2 verschiebbar, und jede der ersteren trägt

einen senkrechten Stift T^ und T^. Ueber diese ganze Vorrichtung ist eine
Platte A, die einen gezähnten Rand und einen mit diesem concentrischen kreis-

runden Ausschnitt hat, gelegt, die zwei Schlitze R^ und R^ enthält, in welche
die Stifte T^ und T^ einfassen. Durch Drehen der Platte A im Sinne der Uhr-
zeiger öffnet sich der Spalt, durch Drehen in entgegengesetzter Richtung wird
er geschlossen. Eine feine Einstellung desselben ist allerdings bei dieser An-
ordnung mit Schwierigkeiten verknüpft, doch Hessen sich diese wohl wesentlich

herabmindern, wenn man die Platte A durch

eine tangential darangelegte Mikrometer-

schraube drehte. Immerhin bleibt ein Nach-
theil dieser Construction, dass das Schliessen

des Spaltes nicht durch Federkraft bewirkt

wird.

Dieser Fehler ist bei den zwei folgenden

Constructionen vermieden. Fig. 117 stellt eine

Spaltvorrichtung dar, wie sie von der Firma
Merz vielfach an ihren Spectroskopen ange-

(A. 117.;
bracht und von Secchi zuerst benutzt wor-

den ist.

An den Führungsleisten a und b gleiten die beiden Spaltbacken c und d
hin, deren Schneiden einen Winkel von 45° gegen die Bewegungsrichtung der

Backen bilden. Die Backe c wird durch Kineindrehen der Schraube S in das

Muttergewinde s vorwärts geschoben und drückt dabei gegen den gleicharmio-en

Hebel e, der seinen Drehungspunkt in g hat. Dieser Hebel e drückt nun wieder

auf den anderen Spaltbacken d und bewegt diesen in entgegengesetzter Richtung
wie c, sodass sich beide Backen von einander entfernen und damit der Spalt

geöffnet wird. Zieht man die Schraube S zurück, so werden die Spaltbacken

durch den Druck der Federn / und /' auf die Stifte i und i^ in entgegen-

gesetzter Richtung zurückbewegt, sodass sich der Spalt über dem (theilweise

punktirten) Kreise um x, welcher die Oeffnung in dem Collimatorrohr darstellt,

schliesst. Durch schwächere und punktirte Linien ist in der Fig. 117 noch die

Einrichtung zur Erzeugung eines Vergleichsspectrums angedeutet. Ein ungleich-

armiger Hebel, dessen kürzerer Arm in einem Haken ausläuft, der rechts unten

über den äusseren Begrenzungskreis des Ringes R hinausragt, wird durch Drehen
des Ringes R in einer der Bewegung der Uhrzeiger entgegengesetzten Richtung

so verstellt, dass ein total reflektirendes kleines Prisma, welches auf dem Ende
des längeren Hebelarmes befestigt und in Figur 117 durch ein punktirtes Rechteck
angedeutet ist, den Kreis um x zur Hälfte verdeckt. Gleichzeitig bewirkt die

erwähnte Drehung des Ringes R, dass die in demselben befindliche Oeffnung

a über eine entsprechende in dem inneren Ringe gebracht wird (in der Fig. 117

ist diese letztere irrthümlich durch Schrafifen im äusseren statt im inneren Ring
angedeutet), sodass das Licht einer künstlichen Lichtquelle durch die beiden

sich deckenden Oefifnungen zwischen den punktirten parallelen Linien hin auf

das oben erwähnte kleine Prisma fallen kann, welche es auf die eine Hälfte

des Spaltes reflektirt.
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(A. 118.)

Aehnliche Vorzüge wie die eben beschriebene besitzt die in Fig. 118 abge-

bildete Spalteinrichtung, die ebenfalls von der Firma Merz an ihren Instrumenten

vielfach angebracht worden ist. Auf der Schlussplatte des Collimatorrohres, deren

kreisrunde centrale Oeffnung, welche

dem Licht den Eintritt in das Rohr

gestattet, zwischen den Spaltbacken B^
und B^ theilweise sichtbar ist, ist die

Schiene S befestigt; die Spaltbacken

By^ und B^ werden gegen diese und

gegen einander durch die Federn F^

und F^ gepresst. Durch Hineindre-

hen der Schraube F. in das Gewinde

M wird die Platte F, die durch die

Schraube A geführt wird, vorwärts ge-

schoben, und ihre beiderseitigen nasen-

artigen Ansätze drücken gegen die in

^1 und Bc, eingeschraubten conischen Stifte T^ und T^ und entfernen diese

von einander, wodurch der Spalt geöffnet wird. Da die Schraube R m F dreh-

bar befestigt ist, so wird bei einem Zurückdrehen von F auch F rückwärts be-

wegt, sodass der Druck gegen T^ und T^ aufhört und nunmehr durch den

Druck der Federn F^ und F^ der Spalt geschlossen wird. Die Erzeugung eines

Vergleichsspectrums wird in genau derselben Weise bewirkt, wie das bei Fig. 117

beschrieben ist.

Es ist einleuchtend, dass die hier besprochenen Spalteinrichtungen sofort

mit einer messbaren Verstellung des Spaltes versehen werden können, wenn man
die Regulirungsschraube jedesmal mit einem getheilten Kopf und Index versieht

;

der Werth eines Trorameltheils ausgedrückt in Millimetern der Spaltweite ist

am besten auf empirischem Wege zu bestimmen. Auf die Ablesung der Schrauben-

trommel darf man sich zur Ableitung der Spaltweite übrigens bei Erzielung der

grössten Genauigkeit nicht auf längere Zeit verlassen, denn einmal ändert sich

der Nullpunkt der Theilung allmählich, dann aber erhält man auch verschiedene

Spaltweiten, je nachdem man bei sich öffnendem oder sich schliessendem Spalt

eine bestimmte Trommelablesung einstellt. In der Praxis wird man sich bei

häufigen Beobachtungen bald ein Urtheil über die richtige Spaltweite unabhängig

von der Trommelablesung bilden. Bei den beiden zuletzt beschriebenen Spalt-

-einrichtungen ist schon einer Vorkehrung Erwähnung gethan, bestehend in einem

kleinen, total reflektirenden Prisma, welches so justirt ist, dass es seitHch ein-

fallendes Licht einer irdischen Lichtquelle auf die eine Hälfte des Spaltes wirft,

während auf die andere das zu untersuchende Licht vom Himmel fällt. Man
erblickt dann im Gesichtsfelde des Beobachtungsrohres die Spectren des Objects

am Himmel und der irdischen Lichtquelle neben einander gelagert und kann
dieselben also direkt mit einander vergleichen. Das Resultat einer solchen Ver-

gleichung wird noch genauer ausfallen, wenn man zwei Vergleichsspectren er-

zeugt, die das zu untersuchende Spectrum einschliessen, was man auf sehr ein-

fache Weise dadurch erreicht, dass man statt eines kleinen Prismas vor der

einen Hälfte des Spaltes einen versilberten Glasspiegel unter 45° Neigung vor

den ganzen Spalt setzt und die Mitte des Spiegels durchbohrt. Dann fällt das

Licht vom Himmel auf den mittleren Theil des Spaltes, das der irdischen Licht-

quelle auf den oberen und unteren Theil desselben. Alle diese Methoden zur

Erzeugung eines Vergleichsspectrums sind jedoch, sobald es sich um Erlangung

i
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der äussersteti Genauigkeit handelt, nicht mehr ausreichend, denn bei den bisher

erörterten Verfahren passieren die vom Himmel und von der Erde kommenden
Lichtstrahlen verschiedene Theile der Objective von Collimator und Beobachtungs-

rohr, sowie des lichtzerstreuenden Theiles des Apparates, weil die beiden

Strahlengattungen nebeneinander auf den Spalt fallen. Besonders stark werden

die dadurch auftretenden Ungenauigkeiten dann werden können, wenn das Ver-

hältniss von freier Oeffnung zur Brennweite beim CoUimatorobjectiv grösser ist,

als beim Objectiv des Hauptfernrohres, denn dann werden die vom Himmel
kommenden Strahlen — wie schon früher gezeigt — nur die mittleren Partien

der Collimatorlinse sowie der übrigen optischen Theile des Apparates treffen,

während die der irdischen Lichtquelle hauptsächlich die Randtheile durchsetzen

werden. Das ist der schon oben angedeutete Grund, weshalb man das erwähnte

Verhältniss beim Collimator nicht grösser machen soll als beim Hauptfernrohr.

Bei den genauesten Spectralbeobachtungen wird es immer wünschenswerth sein,

beide Spectren aufeinander zu projiciren, was man dadurch erreicht, dass man
eine GEissLER'sche Röhre in grösserer Entfernung vom Spalt symmetrisch in den

Lichtkegel des Hauptfernrohres so einschaltet, dass ihre Längsrichtung senkrecht

zu der des Spaltes steht. Dass andere Anordnungen, die dasselbe erreichen,

möglich sind, ist selbstverständlich, doch sei hier nur diese eine verhältniss-

mässig einfache und bequeme Construction erwähnt.

Sobald man nun aber die Linien in irgend einem Spectrum ihrer gegen-

seitigen Lage und schliesslich ihrer Wellenlänge nach bestimmen will, muss man
am zusammengesetzten Spectroskop Messungsapparate anbringen und bezeichnet

die damit versehenen Instrumente dann als

Spectrometer.

Die Einrichtungen derselben zeigen eine ausserordentlich grosse Mannig-

faltigkeit, doch lassen sie sich in folgende vier Hauptgruppen sondern. Man
verwendet zur Wellenlängenbestimmung entweder Scalen oder Schraubenmikro-

meter oder misst die Winkel, um welche man das Beobachtungsrohr drehen

muss; dazu kommen noch als vierte Klasse die Vorkehrungen zur Messung der

Verschiebung von Spectrallinien in Folge der Bewegung der Lichtquelle im

Visionsradius.

Die einfachste, aber auch ungenaueste Messung erhält man durch die

Scala. Diese besteht meist in einer geschwärzten Glasscheibe, in welche die

T heilstriche eingeritzt sind, sodass sie, wenn man die Scheibe von der Rückseite

beleuchtet, hell auf dunklem Grunde erscheinen. Um das Bild dieser Scala im
Focus des Beobachtungsrohres entstehen zu lassen, bringt man dieselbe in den

Focus eines kleinen Fernrohres, das Scalenrohr genannt, welches man an dem
Spectrometer so befestigt, dass die von der Scala kommenden und aus dem
Objectiv des Scalenrohres parallel austretenden Lichtstrahlen an der dem Beob-

achtungsrohr zugewandten Prismenfläche in das letztere hinein reflektirt werden.

Das Scalenrohr wird so justirt, dass die Scala entweder über oder unter dem
Spectrum im Gesichtsfelde erscheint und zwar derartig, dass die Theilstriche

den Spectrallinien parallel sind. Man kann solche Scalen übrigens auch an

Ocularspectroskopen anbringen, wobei es dann überflüssig ist, die von der Scala

ausgehenden Strahlen vor dem Auffallen auf die Prismenfläche parallel zu

machen; das Scalenrohr wird einfach so weit ausgezogen, dass der Beobachter
die Scala deutlich sieht.
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In ganz anderer Weise bringt Rood in England die Scala an. Derselbe

setzt in den Focus des Beobachtungsrohres eine fast die Hälfte des Gesichts-

feldes einnehmende, blank polirte Silberplatte ein, deren scharf geschliffene

Kante der Längsrichtung der Spectren parallel gestellt wird. Diese Platte wird

geschwärzt und darauf die Theilung längs der scharfen Kante eingerissen, so

dass, wenn man dieselbe entweder durch eine seitliche Oefifnung im Ocular

direkt beleuchtet oder das Licht von der Seite her durch eine unter 45° vor

das Ocular gesetzte planparallele Glasplatte darauf wirft, das durchscheinende

Silber die Theilstriche weiss auf schwarzem Grunde erscheinen lässt. Hoff-

mann in Paris setzt bei seinen Instrumenten gelegentlich eine planparallele

Glasplatte in die Focalebene des Beobachtungsrohres, auf welcher eine ge-

schwärzte Theilung eingetragen ist, doch lässt sich diese Einrichtung mit Vortheil

nur bei ziemlich hellen Spectren verwenden.

Will man dieselbe auch für schwache Spectren verwenden, so muss man
die Theilung nach H. C. Vogel's Vorschlag aus Leuchtfarbe herstellen und vor

Beginn der Beobachtung intensiv beleuchten. Da die Leuchtfarbe undurchsichtig

ist, so erscheint die Theilung auf hellen Spectren dunkel, auf schwachen dagegen

leuchtend.

Bei allen Scalen ist es von Vortheil, wenn man dieselben in der Längs-

ausdehnung messbar verschieben kann. Hat man nämlich die Lagen einer Reihe

von Spectrallinien an der Scala abgelesen, so verlegt man deren Nullpunkt und

wiederholt die Ablesungen. Verstellt man die Scala nicht, so geschieht es leicht,

dass man durch die erste Messungsreihe präoccupirt ist und bei einer Wieder-

holung wieder genau die gleichen Einschätzungen macht.

Das Schraubenmikrometer, wie es an jedem besseren Fernrohr zu

Positionsbestimmungen gebraucht wird, haben wir schon bei Besprechung des

Objectivprismas als Apparat zur Ausmessung von Spectren erwähnt. Dasselbe

wird bei den zusammengesetzten Spectroskopen am Ocular des Beobachtungs-

rohres in der bekannten Form angebracht und bedarf hier keiner besonderen

Erläuterung, denn das einzige, was es von den gewöhnlichen sogenannten Faden-

niikrometern unterscheidet, ist die Art der im Gesichtsfeld angebrachten Ein-

stellungsmarke. Als solche kann nämlich der einfache Spinnfaden der gewöhn-

lichen Mikrometer bei den Spectralmessungen deshalb nicht dienen, weil er die

feinen Spectrallinien verdeckt und damit die Einstellung sehr unsicher macht.

Besser ist schon ein Doppelfaden, zwischen den man die Linie bringt, aber auch

diesem vorzuziehen ist die Verwendung zweier unter 60° gekreuzter Fäden

(Andreaskreuz), die man so auf die Spectrallinie stellt, dass dieselbe durch den

Kreuzungspunkt geht und den Winkel von 60° halbirt. Bei hellen Spectren

erkennt man die Fäden deutlich auf dem hellen Untergrunde, den das continuir-

liche Spectrum gewährt. Bei schwächeren Spectren kann man die Fäden

künstlich erleuchten; aber bei ganz schwachen Objecten würde das zu sehr

blenden, man muss daher dann zu Marken greifen, die auch im Dunkeln noch

erkennbar sind. Dazu verwendet Merz eine feine Stahlspitze, welche m.an so

einstellt, dass die schwachen Spectrallinien als Verlängerung derselben erscheinen.

Statt einer Spitze hat H. C. Vogel zwei diametral gegenüberstehende, an ihrer

Basis breite, im Uebrigen scharfkantige und nach dem Ocular zu ebene Spitzen

verwendet, wie sie Fig. 119 I zeigt; diese sind auch neben ganz schwachen

Spectren noch erkennbar und man stellt die Linien in die Verbindungslinie der

beiden Spitzen, was sich genauer bewerkstelligen lässt, als die Einstellung auf

nur eine Spitze. Vogel hat auch diese Spitzen aus Glas herstellen lassen und
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sie auf der Rückseite mit Leuchtfarbe bestrichen. Sie wirken dann ähnlich wie

die oben besprochene Scala aus Leuchtfarbe, d. h. sie erscheinen in dem Maasse

heller, als das Spectrum an Intensität abnimmt. Eine andere, von demselben

zuerst xt^rgeschlagene und von A. Hilger in London ausgeführte Marke ist in

Fig. 119 II—IV abgebildet.

m
(A. 119.)

Ein kleines Glasprisma, welches Fig. 119 II und III in Seiten- und Vorder-

ansicht darstellt, ist auf den Flächen a, b und/" matt geschliffen, während die

Vorderfläche c versilbert ist. In diese Silberschicht ist eine feine Linie m ein-

geritzt. Wird nun durch Fläche e Licht in das Prisma geworfen, so wird dieses

an Fläche d total reflektirt und auf Fläche c geworfen, wodurch die Linie m er-

leuchtet wird. In der Fig. 119 IV ist die Einfügung des ganzen Prismas P in ein

Ocular und seine Beleuchtung durch Spiegel M dargestellt ; man sieht also im

Gesichtsfelde nichts als die feine Lichtlinie ni, auf welche die Spectrallinien

eingestellt werden. Secchi suchte die hier bestehenden Schwierigkeiten dadurch

zu besiegen, dass er das Mikrometer — ganz ebenso wie die früher besprochene

Scala — an das Ende eines besonderen Mikrometerrohres legte, dessen parallel

austretende Lichtstrahlen ebenfalls von der dem Beobachtungsrohr zugewandten

Prismenfläche in das letzte hineinreflektirt wurden. Als Mikrometermarke ver-

wandte er dabei einen engen Spalt, den er von hinten beleuchtete, sodass er

im Gesichtsfeld des Beobachtungsrohres als feine Lichtlinie erschien. Diese

Idee ist von Browning in seinem »Ghost-Micrometer« wieder aufgenommen, nur

dass er statt des Spaltes eine feine, in eine versilberte Glasplatte geritzte Linie

benutzt und die Reflexion in das Beobachtungsrohr nicht durch die letzte

Prismenfläche, sondern durch ein kleines, totalreflektirendes Prisma besorgen

lässt. Die beiden zuletzt beschriebenen Mikrometer leiden an dem Uebelstand,

dass sich die Parallaxe nie ganz beseitigen lässt. Bei allen solchen Marken,

die aus einer hellen Linie bestehen, wird es aber bei nur etwas genaueren

Messungen immer anzurathen sein, durch farbige Gläser denselben angenähert

die Farbe der eben zu messenden Spectralgegend zu geben, weil dadurch einige

aus der mangelhaften Achromasie der Objective von CoUimator und Beobachtungs-

rohr entspringende Fehler gemildert und ausserdem das beständige Wechseln

in der Accommodation des Auges vermieden wird.

Geradezu sehr bedenklich ist die von Hilger in London ausgeführte

Mikrometereinrichtung, die darin besteht, den Spalt des Collimatorrohres messbar

zu verschieben. Hat man im Gesichtsfeld des Beobachtungsrohres eine feste

Marke, so kann man in der That auf diese Weise Abstände von Spectrallinien

messen. Aber die Centrirung des Collimators wird dabei nicht nur zerstört,

sondern man kommt auch bald mit dem Spalt aus der Brennfläche des Colli-
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(A. 120.)

matorobjectivs. Ferner passiren beim Verschieben des Spaltes die von ihm

kommenden Lichtstrahlen das Prisma an immer anderen Stellen und fallen

unter immer anderen Winkeln auf dasselbe, kurz die Spectrallinien nehmen bei

Benutzung dieses Mikrometers bald ein verwaschenes Aussehen an, und die

Messungen enthalten principielle Fehler.

Da man es bei Beobachtungen am Himmel vielfach mit recht schwachen

Spectren zu thun hat, so ist bei den Messungen das Ablesen der beleuchteten

Mikrometertrommel und das Auf-

schreiben der gewonnenen Zahlen

auf eine helle Papierfläche wegen

der dabei unvermeidlichen, wenn
auch sehr schwachen Blendung des

Y Auges lästig. Man hat daher Vor-

richtungen ersonnen, welche ge-

statten wenigstens eine Reihe von

Messungen hintereinander zu machen,

ohne jedesmal die Theilung ablesen

zu müssen. Einen solchen, nach

Angaben von H. C. Vogel von

HiLGER ausgeführten Apparat stellt

Fig. 120 dar. Die 12 vitn breite

Trommel T der Mikrometerschraube
6' trägt in ihrer Mitte die Theilung,

von der die Ziffern 0, 10, 20, 80 und 90

in der Figur angegeben sind. Dicht

an die versilberte Trommel reicht die durchbohrte Spitze der mit flüssiger Farbe

gefüllten Büchse M, in welcher sich ausserdem eine Nadel befindet, die durch

einen Druck auf den Knopf V aus der Spitze hervortritt und auf der Trommel

einen farbigen Punkt macht. Um nun mehrere Einstellungen der Schraube auf

diese Weise markiren zu können, ohne ein Aufeinanderfallen der Punkte be-

fürchten zu müssen, kann man die Fassung x der Büchse M durch die Schraube

/ verschieben, und damit diese Verschiebungen nur so gross werden, wie un-

bedingt nothwendig ist, fasst die Feder F in Einschnitte am Rande der Scheibe R.

So kann man 15 Einstellungen der Mikrometerschraube nacheinander markiren.

Dann liest man die Punkte, über deren Reihenfolge man durch die ver-

schiedenen Abstände von der Theilung nicht in Zweifel sein kann, in ihrer

Lage zu den Trommeltheilen ab und entfernt die noch feuchten Marken, um

sofort eine neue Beobachtungsreihe beginnen zu können.

Weniger zur Begistrirung der Mikrometereinstellungen, als vielmehr zur Auf-

zeichnung der Spectrallinien in ihrer gegenseitigen Lage dient das folgende in

der Werkstätte von Browning nach dem Plane von Campbell angefertigte Instru-

ment, welches in Fig. 121 abgebildet ist. An dem Ocularkopf des Beobachtungs-

rohres ist ein Mikrometer mit getheiltem Kopf und Zählvorrichtung für die ganzen

Schraubenumdrehungen angebracht. Die Schraube reicht aber über den Ocular-

kasten nach links weit hinaus und trägt hier ein Gewinde von viermal so

grosser Steigung als im Innern des Kastens. Vor diesem freien Theil der

Schraube ist eine Messingschiene befestigt, auf deren Vorderseite ein berusster

Glasstreifen festgeklemmt werden kann. Auf der Rückseite der Messingschiene

gleitet ein Schlitten entlang, der auf die Vorderseite übergreift, und der einen

in der Figur sichtbaren feinen Reisser trägt, mit welchem man auf dem berussten
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Glasstreifen Striche senkrecht zur Längsausdehnung desselben ziehen kann. Man
stellt nun mittelst der Mikrometerschraube die Marke im Ocular nacheinander

auf die verschiedenen

Linien im Spectrum ein

und zieht nach jeder

Einstellung mit dem
Reisser einen Strich auf

der berussten Platte.

Man kann auf diese

Weise sehr einfach ein ^^- ^^i.)

genaues Abbild der Linien in einem Spectrum bekommen, doch erheischt der

Apparat eine vorsichtige Behandlung.

Im Allgemeinen wird bei 'den Spectroskopen die Dispersion viel zu gross

sein, als dass es möglich wäre, das ganze Spectrum auf einmal zu überblicken

und mit einem der oben besprochenen Mikrometer direkt gleich in seiner ganzen

Länge ausmessen zu können. Häufiger wird vielmehr der Fall eintreten, dass

man im Gesichtsfeld des Beobachtungsrohres immer nur einen Teil des Spectrums

erblickt und das Rohr drehen muss, um nach und nach das ganze Spectrum

überblicken zu können. Diese Drehung kann man direkt zur Ausmessung der

Spectren verwenden, wenn man Vorrichtungen zur

Messung der Drehungswinkel an dem Apparate anbringt. Da für

gewöhnlich die Winkel, um welche man das Beobachtungsrohr drehen muss, um
die einzelnen Linien auf die im Gesichtsfeld desselben angebrachte Marke ein-

zustellen, klein sind, so genügt es, in vielen Fällen nur einen getheilten Kreis-

sector zu verwenden, an dem ein Nonius hingleitet. Sehr beliebt ist auch die

Einrichtung, dass man die Drehung des Beobachtungsrohres mittelst einer

Mikrometerschraube mit getheiltem Kopf ausführt und dieselbe an einem

getheilten Sector angreifen lässt, an dem man dann die ganzen Umdrehungen

der Schraube ablesen kann. Kommt es auf die Erreichung der äussersten

Genauigkeit und auf die Bestimmung absoluter Wellenlängen an, so bringt

man das Beobachtungsrohr derartig an, dass es auch um grössere Winkel ge-

dreht werden kann, die man dann an einem fein getheilten Vollkreise mittelst

diametral gegenüberstehender Nonien oder Mikroskope abliest. Dabei pflegt

man überdies auch noch die automatische Einstellung des Prismensatzes auf das

Minimum der Ablenkung anzubringen und hat damit dann das Laboratorium

-

Spectrometer den Untersuchungen am Himmel angepasst. Vielfach werden allein

derartige Apparate in der Astrospectroskopie mit der Bezeichnung »Spectro-

meter« belegt, doch verdienen schliesslich alle mit irgend welcher Messeinrichtung

versehenen Spectroskope dieselbe in gleichem Maasse. Dass bei so feinen

Instrumenten wie den zuletzt beschriebenen, fast ausnahmslos auch ein Mikro-

meter am Ocular des Beobachtungsrohres angebracht ist, bedarf wohl kaum

einer besonderen Erwähnung, denn es liegt doch wohl auf der Hand, dass bei

den erheblichen Kosten eines solchen Apparates die kleine Preiserhöung, die

ein Mikrometer verursacht, nicht in Betracht kommt gegenüber dem Vortheil,

ein für alle Arten von Messungen taugliches Instrument zu besitzen.

Ausser diesen vollkommensten Spectrometern, die eine direkte Einstellung

des Beobachtungsrchres auf den Spalt und damit die Bestimmung absoluter

Wellenlängen gestatten, sind die sämmtlichen anderen oben besprochenen Mess-

apparate in erster Linie für Anschlussbeobachtungen bestimmt, d. h. man be-

stimmt die Lage von Spectrallinien mit unbekannter Wellenlänge gegen die-
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jenigen Linien in demselben oder in einem Vergleichsspectrum, deren Wellenlänge

man kennt. Will man solche Apparate zu absoluten Wellenlängenbestimmungen

benutzen, so muss man vorher den Werth ihrer Theilungen, welcher Art diese

auch seien, wie auch deren Nullpunkt an einem Spectrum von bekannten Wellen-

längen ermitteln. Diese Auswerthungen der Messinstrumente muss man von Zeit

zu Zeit wiederholen, weil man sich auf deren Unveränderlichkeit nicht verlassen

kann. Besonders ist zu berücksichtigen, dass es sich gezeigt hat, dass die Ein-

wirkung der Schwere auf solche Aichungen der Instrumente von Einfluss ist,

d. h. dass die Werthe vom Nullpunkt und Theilung in Wellenlängen etwas andere

sind, je nach der Lage, die das Spectrometer bei der Beobachtung gerade ein-

nimmt. Zeigen sich solche Einflüsse, so können sie nur durch peinliche Unter-

suchungen in verschiedenen Lagen des Instrumentes unschädlich gemacht werden.

Ferner ist dabei zu berücksichtigen, dass in den seltensten Fällen das scharfe

Einstellen des Beobachtungsrohres auf eine Farbe im Spectrum mit der Stellung

desselben auf unendlich zusammenfällt, daher wird man dann auch bftim Ueber-

gang auf eine andere Farbe bei der Beobachtung die Marke im Gesichtsfeld

genau in die Ebene dieser Spectralgegend bringen müssen, damit sie im Ocular

mit den Linien im Spectrum zugleich scharf erscheint; eine Verschiebung dieser

Marke wird aber nur zu leicht auch eine solche des Nullpunktes mit sich bringen,

wodurch also die Bestimmung absoluter Wellenlängen durch geaichte Mikrometer

als eine immer schwierigere sich darstellt.

Aus diesem Grunde hat man in Fällen, wo es auf sehr genaue Messungen

von Wellenlängen ankommt, zu besonderen Vorkehrungen seine Zuflucht ge-

nommen. Solche besonders exakle Wellenlängenbestimmungen sind hauptsäch-

lich dann nöthig, wenn es sich um Ermittelung der Bewegung der Lichtquelle im

Visionsradius mit Hilfe des DopPLER'schen Princips handelt. Um hier von der

Bestimmung absoluter Wellenlängen frei zu werden, bemüht man sich, direkt

nur die Verschiebungen der Spectrallinien, wie sie durch die Bewegung der

Lichtquelle hervorgerufen werden, zu messen. Da nun diese Beträge immer

sehr klein sind und eine ausserordentliche Feinheit der Messung erfordern, wenn
die Resultate einigermaassen genau werden sollen, so ist Zöllner auf den Gedanken

gekommen, diese Beträge künstlich zu vergrössern, und hat zu diesem Zwecke

sein Reversionsspectroskop gebaut, dessen Princip darauf beruht, dass von

der zu untersuchenden Lichtquelle zwei Spectren erzeugt werden, die der Länge

nach neben einander gelagert sind, aber in umgekehrter Richtung, sodass das

rothe Ende des einen neben dem violetten des andern liegt. Stellt man nun

den Apparat mit Hilfe einer ruhenden Lichtquelle so ein, dass eine bestimmte

Linie in dem einen Spectrum als die genaue Fortsetzung der gleichen Linie

im anderen Spectrum erscheint, und richtet ihn dann auf die zu untersuchende

bewegliche Lichtquelle, so wird die Linie jetzt »verschoben sein, und man wird

die beiden Bilder derselben in den zwei Spectren nicht mehr in genauer Fort-

setzung, sondern um den doppelten Betrag der einfachen Verschiebung der

Linie von einander getrennt sehen. Zöllner hat nun die Vorrichtung zur Er-

zeugung der zwei entgegengesetzten Spectren und deren messbare Verschiebung

gegen einander entweder in das Prisma oder das Objectiv oder das Ocular des

Beobachtungsfernrohres gelegt, sodass man danach drei Klassen von Reversions-

apparaten zu unterscheiden hat.

Bei demReversionsprisma fällt das aus demCollimatorrohr austretendeLicht

auf zwei Prismensätze ä vision directe, deren brechende Kanten gegeneinander

gekehrt sind, wie das Fig. 122 zeigt. Die Verschiebung der dadurch erzeugten
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beiden Spectren in ihrer Längsrichtung und die Regulirung des Abstandes der-

selben von einander wird entweder durch geeignete Drehungen und "Verschiebungen

der Prismensätze mittelst verschiedener Mikrometerschrauben mit getheilten

Köpfen oder dadurch erzeugt, dass man für das Beobachtungsfernrohr ein dia-

metral zerschnittenes Objectiv anwendet, dessen eine Hälfte die Strahlen des

einen, die andere Hälfte die des anderen Prismensatzes

erhält. Jede Objectivhälfte kann sowohl parallel als

senkrecht zur Schnittlinie messbar bewegt werden, wo-

durch man die nothwendigen Verschiebungen der Spectren

im Ocular erhält. (A. 122.)

Diese letzte Art der Spectrenbewegung leitet direkt

zum Reversionsobjectiv über. Dieses ist ebenfalls durch einen diametralen

Schnitt in Hälften zerlegt, welclie durch eine Schraube in zur Schnittlinie und

zur optischen Axe senkrechter Richtung bewegt werden können. Vor der einen

Hälfte befindet sich ein rechtwinkliges Reflexionsprisma, das mittelst Fein-

bewegung um die eine Kante der Hypotenusenfläche so gedreht werden kann,

dass diese Fläche stets senkrecht zu einer durch die Schnittlinie des Objectivs

und die optische Axe des Fernrohres gehenden Ebene bleibt. Auf diese ganze

Vorrichtung fällt nun das aus dem Collimatorrohr austretende und durch ein

Prisma zerlegte Licht. Die beiden Objectivhälften erzeugen zwei Bilder, von

denen das eine durch das Reflexionsprisma umgekehrt ist. Durch Verschieben

der beiden Objectivhälften lassen sich die beiden Spectren seitlich dicht neben-

einander lagern, während eine Bewegung des einen Spectrums seiner Längs-

richtung nach durch eine Drehung des Reflexionsprismas erzeugt wird. Dieser

ganze Apparat lässt sich an jedem gewöhnlichen Spectroskop anbringen, da die

Zerstreuungsvorrichtung keine besondere ist.

Um jedoch in noch einfacherer Weise jeden Spectralapparat zu einem

Reversionsinstrument umzugestalten, hat Zöllner das Reversionsocular

construirt. Am Augendeckel des Beobachtungsfernrohres werden zwei kleine

rechtwinklige Prismen so angebracht, dass jedes eine Hälfte des Gesichtsfeldes

verdeckt und dass bei normaler Stellung derselben die Hypotenusenfläche

des einen das Gesichtsfeld diametral durchschneidet, die des anderen senk-

recht dazu steht. Durch letzteres wird das eine der beiden Spectren, in

welche durch die beiden Prismen das ursprünglich einfache Spectrum zerlegt

ist, seiner Längsrichtung nach umgekehrt und kann durch Drehen dieses

Prismas auch in dieser Richtung verschoben werden, während durch Drehung

des ersten Prismas beide Spectren nebeneinander gelagert werden können. Ge-

legentlich fehlt dieses letzte Prisma, da aber auf das andere die Umkehrung

des Spectrums besorgende Prisma keine parallelen Strahlen auffallen, folglich

eine Aenderung der Divergenz eintritt, so muss vor die vom Prisma nicht be-

deckte Hälfte des Augendeckels die verstellbare Hälfte einer Concavlinse ge-

setzt werden, um eine entsprechende Correction der Brennweite zu erzielen.

So sinnreich die Reversionsapparate sind, so sind sie doch ausser 187 1 von

H. C. Vogel zur Constatirung der Sonnenrotation nicht weiter zu wissenschaft-

lichen Forschungen angewendet worden, und besonders das Reversionsocular

hat sich bei verschiedenen Versuchen als nahezu ganz unbrauchbar erwiesen.

Nachdem die verschiedenen Messapparate besprochen sind, sollen in der

Kürze noch einige zusammengesetzte Spectroskope etwas näher betrachtet

werden.
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In Fig. 123 ist ein von der Firma Merz in München ausgeführtes Spectroskop
dargestellt. Der Positionskreis K wird mittelst eines daran sitzenden Schrauben-
gewindes an dem Hauptfernrohr befestigt und lässt sich dann das ganze Spectro-
skop gegen den Positionskreis drehen und diese Drehung mittelst Index ablesen.

Der Spalt hat die in Fig. 118 dargestellte Einrichtung, und der Kopf seiner

Regulirungsschraube ist bei S sichtbar; auch ist hier ein Ring um das Rohr
gelegt, der frei drehbar ibt und einen schlitzförmigen Ausschnitt hat, um die

Schraube S frei hindurch zu lassen. Eine Drehung dieses Ringes bewirkt, dass

hinter der Klemme F eine Oeffnung im Rohr freigelegt und ein total reflektirendes

kleines Prisma vor die eine Hälfte des Spaltes geschoben wird; schaltet man
nun bei F eine Funkenstrecke ein, so fällt deren Licht durch die Oeffnung auf

(A.. 123.)

das Prisma und erzeugt also im Apparat ein Vergleichsspectrum. Die vom Spalt

kommenden Lichtstrahlen werden durch das Collimatorobjectiv L^ parallel ge-

macht und passiren dann zwei hintereinander geschaltete gleiche Prismensätze

h Vision directe P^ und P^, von denen der erstere in die Figur nicht eingezeichnet

ist, um sie nicht undeutlich zu machen. Das Rohr, welches P^ und P^ enthält,

lässt sich mittelst der Schraube R^ und eines mit dem Collimatorrohr fest ver-

bundenen getheilten Sectors messbar gegen L^ drehen. Nach dem Durchgang

durch die beiden Prismensätze fällt das Licht auf das Objectiv Zj des

Beobachtungsfernrohres, in dessen Ocular O man nun das Spectrum erblickt.

Das Beobachtungsrohr ist mittelst der Mikrometerschraube R^, deren Trommel
in 100 Theile getheilt ist, und einem mit dem Prismenrohr fest verbundenen

getheilten Sector gegen die Prismen drehbar, wodurch also die Ausmessung der

Spectren ermöglicht ist. Der ganze Apparat soll für die verschiedensten Spectral-

beobachtungen am Himmel dienen. Bei Sternbeobachtungen schaltet man vor

dem Spalt bei C eine Cylinderlinse ein, während die Einstellung des Spectro-

skops in Positionswinkel hauptsächlich bei Beobachtungen des Sonnenrandes Ver-

wendung finden wird.

Für letzteren Zweck pflegt man für gewöhnlich meist besondere Apparate

zu construiren, die man als Protuberanzen- oder Sonnen-Spectroskop be-

zeichnet.

Man hat die Protuberanzen, jene am Sonnen rande nur zu beobachtenden Aus-

strömungen von glühendem Wasserstoffgas zuerst bei totalen Sonnenfinsternissen

wahrgenommen, weil in diesem Falle der Mond eine starke Erhellung der Erd-

atmosphäre besonders in der Nachbarschaft des Sonnenrandes verhindert, und

weil gerade diese für gewöhnlich das Licht der Protuberanzen überstrahlt. Das

Spectrum der Protuberanzen besteht in der Hauptsache aus den drei hellen

Wasserstoftlinien C, F und H'\, und zwar ist die Intensität der letzteren viel

geringer als die der beiden erstcren. Gestützt hierauf kamen bei der Sonnen-
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finsterniss von 1868 Janssen und Lockyer zur Beobachtung von Protuberanzen

ohne Finsterniss, ersterer ist praktischer Weise auf der Station, letzterer lediglich

durch Ueberlegung unabhängig von der Finsterniss. Schon Monate vorher hatte

Zöllner diese Methode theoretisch entwickelt und begründet, und die beiden ge-

nannten Gelehrten waren die ersten, die sie praktisch ausführten. Sie beruht

auf folgendem: Stellt man den Spalt eines Spectroskopes tangential zum Sonnen-

rand, so erhält man das als lichtschwaches Sonnenspectrum sich darstellende

Spectrum der erleuchteten Erdatmosphäre; auf diesem als Untergrund erscheinen

nun, wenn sich an der betreffenden Stelle des Sonnenrandes eine Protuberanz

befindet, die hellen Wasserstofflinien des Protuberanzenspectrums, und zwar so

lang, als an der betreffenden Stelle die Protuberanz breit ist. Entfernt man nun

den Spalt parallel zu sich selbst etwas vom Sonnenrande, so bleibt im wesent-

lichen der AnbUck im Gesichtsfeld derselbe, nur haben die Wasserstofflinien

jetzt eine Länge, die dem gerade unter dem Spalt befindlichen Durchmesser der

Protuberanz entspricht; man kann also die Form der Letzteren durch ein suc-

cessives Zeichnen ihrer Durchmesser festlegen. Das gleiche Verfahren lässt

sich auch anwenden, wenn man den Spalt radial zum Sonnenrande stellt

und ihn bis zu diesem abblendet. Da man nun aber eine monochromatische

Lichtquelle im wesentlichen in ihrer richtigen Gestalt sieht, wenn man die-

selbe durch ein Prisma betrachtet, und da man die Strahlen einer der

Wasserstofflinien einer Protuberanz als solche von einer monochromatischen

Lichtquelle ausgehende ansehen kann, so muss man auch bei weit geöffnetem

Spalt in jeder der einzelnen Wasserstoftlinien ein Bild der Protuberanz sehen.

Oeffnet man jedoch den Spalt weit, so werden die Protuberanzenlinien

breiter, aber nicht heller, während das continuirliche Spectrum schnell an Helhg-

keit zunimmt und die Wasserstofiflinien schliesslich überstrahlt. Wählt man jedoch

für diesen Fall eine erheblich stärkere Dispersion, so schwächt man damit die

HelHgkeit des continuirlichen Spectrums beträchtlich, und die Protuberanzen-

linien treten wieder hervor, und in jeder derselben ein Bild der Protuberanz

selbst. Man muss also den Contrast zwischen continuirlichem und Protuberanzen-

Spectrum möglichst erhöhen, und das geschieht einmal durch Anwendung einer

so starken Dispersion, wie sie das nicht sehr helle Licht der Protuberanz irgend

verträgt, und zweitens durch Wahl eines kleinen Beobachtungsrohres.

Wenn nämlich die Oeffhung des letzteren unter strenger Festhaltung des

Verhältnisses von Objectivöffnung zur Brennweite etwa auf die Hälfte herab-

gemindert wird, so wird auch das Protuberanzenbild nur halb so gross, man
braucht also den Spalt nur halb so weit zu öffnen, um es ganz zu überblicken.

Dann wird aber das continuirliche Spectrum nur halb so hell sein als bisher,

während die Protuberanzenlinien ihre Intensität beibehalten haben, also ist der

Contrast auf das Doppelte erhöht. Freilich erscheint die Protuberanz im Gesichts-

felde auch nur halb so gross als bisher, man muss also entweder die Ocular-

vergrösserung oder die Brennweite der Collimatorlinse verdoppeln, um die frü-

here Grösse des Protuberanzenbildes zu erhalten. Hierdurch tritt eine Herab-

setzung der Gesammtintensität des Gesichtsfeldes, aber nicht des oben erwähnten

Contrastes ein. Die Helligkeit der Protuberanzen geben überall die Grenzen,

wie weit man in diesen Verhältnissen gehen kann. Bei diesen Betrachtungen

ist der Lichtverlust im Spectroskop selbst ausser Acht gelassen.

Um eine stärkere Dispersion bei Spectroskopen für diese Art von Beob-

achtungen zu erzielen, wendet man entweder eine grössere Anzahl von Prismen

oder einen mehrmaligen Durchgang des Lichtes durch dieselben Prismen an.

Valkntiner, Astronomie. L 25
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(A. 124.)

So hat z. B. Grubb bei seinem Sonnenspectroskop drei lange Prismen angebracht,

durch welche er das Licht sechsmal hindurchschickt. Den Gang der Strahlen

in einem solchen Apparate erläutert Fig, 124. Die drei langen Prismen 1, 2 und

3, deren brechende Kanten b' b', V^ h" und /5"' V^' sind, liegen mit ihren Rück-

seiten nicht, wie hier

gezeichnet werden

musste, in einer Ebe-

ne, sondern sind na-

türlich entsprechend

der durch sie er-

zeugten Ablenkung

gegeneinander ge-

dreht. Der aus dem
CoUimator C aus-

tretende Lichtstrahl

passirt zunächst' die

drei grossen Prismen

und läuft nach zwei-

maliger Reflexion in

dem Prisma c^ durch

die ersteren wieder

zurück, erleidet dann im Prisma a abermals eine doppelte Reflexion, worauf er

zum dritten Male die Hauptprismen passirt, die er nach je zweimaliger Reflexion

in den Prismen c'\ ß und ^"' noch dreimal durchläuft, um dann durch das

Prisma P in das Beobachtungsrohr F geworfen zu werden.

Einen ähnlichen Gang nehmen die Strahlen in dem von Br<)wning con-

struirten Sonnenspectroskop, welches in Fig. 125 abgebildet ist. Die Zerstreuung

des Lichtes wird hierbei durch

sechs Prismen besorgt, von

denen die vier mittleren einen

brechenden Winkel von 60°,

die beiden äusseren von nur

30° haben. Auf das eine dieser

letzteren ist ein halb so grosses

total reflektirendes Prisma mit

seiner Kathetenfläche aufge-

kittet, während seine andere

dem Objectiv des Collimators

zugewendet ist. Auf das andere Prisma von 30° Winkel ist ein total reflektiren-

des Prisma mit der Hypothenusenfläche aufgekittet, wodurch der vom Collimator-

rohr kommende und durch die sechs Prismen gelaufene Lichtstrahl durch

zweimalige Reflexion zur Rückkehr durch die Prismen gezwungen wird. Beim

abermaligen Austritt aus denselben gelangt er direkt in das Beobachtungsrohr,

Der ganze Prismensatz kann durch automatische Bewegung stets auf der Minimum-

stellung erhalten werden. Links erblickt man in der Figur das Schrauben-

gewinde, mit welchem der ganze Apparat am Refractor befestigt wird, während

man hinter dem sich daran schliessenden Positionskreis die beiden Schrauben

hervorragen sieht, durch welche der Spalt mit dem ganzen Spectroskop excen-

trisch zum Gesichtsfelde des Hauptrefractors gestellt werden kann, also z. B. so,

dass der Spalt den Sonnenrand tangirt und durch ein einfaches Drehen um

(A. 125.)
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die Axe am ganzen Rande hin gleitet. O. Lohse hat für diesen letzteren Zweck

einen ganz besonderen rotirenden Spectralapparat construirt, bei welchem jedoch

der Spalt radial zum Sonnenrande steht und die dadurch successive erhaltenen

Bilder auf einer photographischen Platte aufgenommen werden.

Als Beispiel eines Spectroskopes, bei welchem zur Zerstreuung des Lichtes

statt der Prismen ein Gitter benutzt wird, diene das in Fig. 126 abgebildete

Diffractionsspectroskop, welches Professor Young bei seinen Sonnenbeobachtungen

benutzt. Dasselbe ist an einer Stahlstange verschiebbar angebracht, welche an

dem Refractor, der

zur Beobachtung

dient, befestigt ist.

Dieser Stange pa-

rallel verläuft das

Collimatorrohr, dem
gegenüber sich das

ebene Reflexgitter

befindet, welches

das auffallende Licht

zerstreut in das dreh-

bare Beobachtungs-

rohr wirft. Um die

sich theilweise über-

deckenden Spectren

höherer Ordnung

noch beobachten zu ^^ ^^^-^

können, ist, nach Fraunhofer's Vorgang, ein Prisma vor dem Objectiv des Beob-

achtungsrohres so befestigt, dass seine Zerstreuungsebene auf der des Gitters

senkrecht steht.

Alle die zuletzt besprochenen Apparate können principiell ebenso gut zur

spectroskopischen Beobachtung anderer Lichtquellen am Himmel als gerade der

Sonne verwendet werden. Für die Untersuchungen an der letzteren eignen sie

sich nur besonders deshalb, weil sie eine sehr starke Dispersion und damit einen

so grossen Lichtverlust besitzen, dass ausser der Sonne nur wenige Objecte am

Himmel hell genug sind, um trotz desselben noch genügend helle Spectren zu geben.

Von besonderen Spectroskopconstructionen seien hier zwei erwähnt, und

zwar zunächst das von dem jetzigen Direktor der Greenwicher Sternwarte

Christie erfundene sogen. »Half Prism Spectroskop«. Durch Zerschneiden

eines AMici'schen Prismas erhält man zwei Halbprismen; lässt man senkrecht auf die

Schnittfläche ein Lichtbündel fallen, so tritt dasselbe als ziemlich dünnes Bündel

wieder aus, wodurch eine Vergrösserung des Spectrums erzeugt wird, welche jedoch

keine Erhöhung der Dispersion bedeutet, da das Spaltbild selbst mit vergrössert

wird. Ein Halbprisma giebt eine Dispersion, die etwas geringer ist als die Hälfte

der von einem entsprechenden AMici'schen Prisma erzeugten, während man beim

Durchgang des Lichts durch zwei Halbprismen eine Zerstreuung erhält, welche

diejenige eines AMici'schen Prismas etwas übersteigt. Fig. 127 stellt den Christie-

schen Apparat dar, wie er von der Firma A. Hilger in London ausgeführt ist.

Das Collimatorrohr C mit dem Spalt a ist ebenso wie das Beobachtungsrohr B
mit dem Prismenkasten A fest verschraubt. In letzterem befinden sich drei

Halbprismen /\, F^ und F^, welche auf den Federn Z^, /a und /g ruhen, die

ihre Stützpunkte in Q', Q" und Q'" haben. Von oben her drücken die

25*
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Schrauben s', s" und s''' auf die Prismen, welche in ihren Stellungen dadurch

einzeln regulirt werden können. Ihre Muttergewinde haben diese drei Schräub-

chen in der federnden Lamelle /i, die in d befestigt ist und durch die Schraube S
mit getheiltem Kopf gehoben oder gesenkt werden kann, wodurch der von den

Schrauben s', s" und s'" auf die Prismen ausgeübte Druck vermindert oder ver-

mehrt werden kann, und zwar sind diese Druckänderungen, welche eine Drehung

S

A

A
(A. 127.)

-^J^

der Prismen um die Kante an dem spitzen Winkel bewirken, für /'i am stärksten

und für -P3 am schwächsten. Durch die Drehung von S wird also eine Ver-

stellung der Prismen und damit eine Verschiebung des Spectrums im Gesichts-

felde des Beobachtungsrohres hervorgerufen. Die Dispersion bei diesem Apparat

ist etwas mehr als das Einundeinhalbfache eines AMici'schen Prismas, aber, ob-

gleich die Strahlen stets nahezu senkrecht auf die ersten Prismenflächen fallen,

wobei der Verlust durch Reflexion herabgemindert wird, so ist doch die Licht-

stärke bei der vorliegenden Construction geringer, als bei einem einfachen,

geradsichtigen Prisma, weil nämlich der Austritt der Strahlen aus den Prismen

ein ausserordentlich schräger ist. Dieser letztere Umstand bewirkt auch, dass

die Schleiffehler dieser Austrittsflächen störend merkbar werden; man erhält

also bei dieser Anordnung ein sehr ausgedehntes, aber auch recht unreines und

ziemlich lichtschwaches Spectrum. Dem letzteren Uebelstand Hesse sich wohl

dadurch etwas abhelfen, dass man das Beobachtungsrohr etwas excentrisch an-

brächte, um so dem bei obiger Construction stattfindenden Durchgang der

Lichtstrahlen durch die äussersten Randtheile des Objectivs durch einen

Durchgang durch die mittleren Parthieen der Linse zu ersetzen. Um die

Unreinheit der Spectren wenigstens abzuschwächen, wenn auch nicht ganz zu

beseitigen, ohne zu einem zu engen Spalt seine Zuflucht nehmen zu müssen,

lässt Christie im CoUimatorrohr eine Concavlinse einschieben, wodurch dann

freilich kein paralleles Licht mehr aus dem Collimator austritt, man also des

Vortheils, den dieses gewährt, verlustig geht. Man sieht daher, dass das

Halbprismenspectroskop wenigstens in dieser Form ein Instrument von frag-

würdiger Güte ist. Erwähnt sei übrigens noch der Vorschlag des Erfinders, bei

der Beobachtung von Sternspectren Collimator und Beobachtungsrohr gegen-

einander auszutauschen, also die Lichtstrahlen den umgekehrten Weg durch die

Prismen nehmen zu lassen; dann erhält man allerdings ein sehr reines, aber

auch sehr kurzes Spectrum, das auch ziemlich lichtschwach ist, da bei dem
Auffallen der Lichtstrahlen auf die schrägen Prismenflächen ein erheblicher

Lichtverlust eintritt, der noch dadurch verstärkt wird, dass man eine sehr starke

Ocularvergrösserung anwenden muss, um ein genügend langes Spectrum zu

bekommen. Also auch in dieser Form bietet das Instrument, welches hier nur

seiner ganz besonderen Construction wegen Erwähnung findet, keine besonderen

Vortheile vor anderen Spectroskopen, wohl aber manche Nachtheile.

Secchi hat einmal vor sein mit einem zusammengesetzten Spectroskop

versehenes Aequatoreal ein Objectivprisma gesetzt und erhielt, wenn die
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brechende Kante des Objectivprismas mit denen der Prismen im Spectroskop

and dem Spalt parallel stand, ausser dem gewöhnlichen Spectrum ein ovales

Sonnenbild. Camphausen hat eine Erklärung hierfür gegeben und gezeigt, dass

man durch geeignete Wahl der Prismen statt des allgemeinen Falles eines ovalen

Sonnenbildes als Specialfall ein rundes erhalten kann. Er hat ferner dargethan,

dass man denselben Effekt durch ein vor den Spalt gesetztes Prisma a vision

directe erreichen kann, wenn man auch hier die Parallelität der brechenden

Prismenkanten und des Spaltes aufrecht erhält; thut man das nicht, so treten

bei beiden verschiedenen Anordnungen mehr oder minder erhebliche Verzerrungen

am Sonnenbilde auf. Bringt man eine der Wasserstofflinien in die Nähe des

Randes des Sonnenbildes ins Gesichtsfeld und öffnet den Spalt des Spectroskopes

weit, so sieht man etwaige an dieser Randstelle befindliche Protuberanzen

deutlich in der Farbe der betrefifenden Wasserstofflinie.

Es ist bereits eingangs erwähnt, dass man theoretisch jedes Spectroskop

durch Ersetzen des Oculars des Beobachtungsrohres durch eine photographische

Platte in einen

Spectrographen

verwandeln kann, in Wahrheit wird man dies aber nur bei feinen und guten

Spectroskopen thun und es sollen hier nur kurz die durch die photographische

Aufnahme erlangten Vortheile, ferner die dabei nothwendig werdenden instrumen-

tellen Aenderungen und endlich die zur Ausmessung der photographisch fixirten

Spectra erforderlichen Apparate und Vorkehrungen im Allgemeinen besprochen

werden, während wegen aller mit der photographischen Technik als solcher

zusammenhängender Einzelheiten sowie wegen genauer Beschreibung einzelner

Spectrographen und Comparatoren, d. h. Ausmessinstrumente auf den Artikel über

»Astrophotographie« verwiesen werden muss.

Die Vortheile, welche die photographische Aufnahme der Spectra gewährt,

sind nach der Art der Lichtquelle am Himmel verschieden. Beim Sonnen-

spectrum erhält man nicht mehr Linien auf der Platte, als die Ocularbeobachtung

erkennen lässt, auch gewährt die Ausmessung des photographirten Spectrums

keine grössere Genauigkeit als die des direkt beobachteten, dagegen wird die

Breite und der Charakter der einzelnen Linien von der photographischen Platte

so zuverlässig wiedergegeben, wie es durch Zeichnung oder Beschreibung niemals

möglich ist. Dem Vorzuge der photographischen Aufnahme, dass sie die violetten

und ultravioletten Theile des Spectrums, die das menschliche Auge nicht mehr
wahrzunehmen vermag, noch hxirt, steht der Nachtheil gegenüber, dass es trotz

verschiedener Versuche noch nicht gelungen ist, befriedigende Aufnahmen der

gelben und rothen Strahlen zu erlangen. Dieser letztere Umstand tritt besonders

bemerklich bei der Aufnahme von Sternspectren hervor, weil sich bei diesen die

Methode, um die gelben und rothen Theile des Spectrums zu photographiren,

nämlich das sogen. Sensibilisiren der Platten, wegen des damit verbundenen

Verlustes an Empfindlichkeit nicht so gut anwenden lässt, wie das beim hellen

Sonnenspectrum noch möglich ist. Im Uebrigen aber gewähren gerade bei den

Sternspectren die photographischen Aufnahmen sehr grosse Vortheile im Vergleich

zur direkten Beobachtung am Himmel. Bei dieser letzteren wirkt es sehr störend,

dass das menschliche Auge Lichteindrücke, die unter einer gewissen Helligkeits-

grenze liegen, nicht mehr aufzunehmen vermag, und dass ein längeres Fixiren

das Auge nur ermüdet und daher die Receptivkraft desselben nicht erhöht,

sondern schwächt. Bei der photographischen Platte addiren sich die Licht-

eindrücke, die nacheinander auf dieselbe Stelle fallen, und wenn daher der
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einzelne zu schwach ist, um eine chemische Wirkung hervorzurufen, so kann ein

fortgesetztes Einwirken desselben auf die gleichen Partikelchen schliesslich doch

eine Reaction zu Stande bringen. Mit anderen Worten: Durch Dauerexpositionen

lassen sich photographisch noch so schwache Lichtintensitäten fixiren, wie sie

das Auge nicht mehr wahrnehmen kann. Dann darf man aber auch für die

photographische Aufnahme bis zu lOmal stärkere Dispersionen verwenden, denn

die dadurch bewirkte Verminderung der Helligkeit vermag eine gesteigerte

Expositionsdauer auszugleichen; man erhält also ein viel linienreicheres Spectrum,

viel genauer als es die Ocularbeobachtung jemals liefern kann. Auch schadet

es nichts, wenn ein Sternspectrum auf der Platte fadenförmig erscheint, denn da

man sich bei der Ausmessung doch eines Mikroskopes bedienen muss, so bedarf

man einer künstlichen Verbreiterung durch eine Cylinderlinse nicht; die dadurch

gewonnene Helligkeit kann man entweder zur Vermehrung der Dispersion oder

zur Verminderung der Expositionsdauer verwenden. Hat man es jedoch bei der

Aufnahme mit hellen Sternen zu thun, so wird man gern auf eine Verkürzung

der ohnehin nicht langen Expositionszeit verzichten und lieber das Spectrum

etwas verbreitert auf die Platte bringen, was jedoch besser als durch Einschalten

einer Cylinderlinse in der Weise erreicht wird, dass man während der Exposition

das Sternbildchen nicht genau auf einem Punkte des Spaltes festhält, sondern

es auf diesem eine kleine Strecke langsam oder wiederholt durchlaufen lässt,

dann erhält man auf der Platte ein Spectrum, dessen Breite der Länge dieser

Strecke entspricht. Ein weiterer sehr grosser Vortheil, den die photographischen

Aufnahmen gerade bei Sternspectren bieten, besteht darin, dass die Unruhe der

Luft nur von sehr geringem störenden Einfluss ist. Während bei direkter Beob-

achtung mit dem Auge das durch schlechten Luftzustand hervorgerufene Zittern

und Wallen sowie der einem zeitweiligen Aufflackern vergleichbare Helligkeits-

wechsel in den Spectren sehr störend wirkt, ja die Beobachtung gänzlich ver-

hindern kann, bringen alle diese Uebelstände keinen erheblichen Nachtheil bei

der photographischen Aufnahme hervor. Die Luftunruhe lässt das Bild auf der

Platte um eine gewisse Mittel- oder Gleichgewichtslage herumpendeln; in der

Mittellage bildet sich, weil hier die grösste Helligkeit wirkte, das Bild einer

Spectrallinie z. B. aus, aber dasselbe erscheint nicht, wie es bei ruhiger Luft der

Fall ist, scharf und deutlich, sondern die Schwankungen der Lichteindrücke er-

zeugen ein etwas verwaschenes Aussehen der Linie, die aber trotzdem noch sehr

gut messbar ist. Bei grosser Luftunruhe wird das Spectrum auf der Platte nicht

nur verwaschener, sondern auch schwächer erscheinen, wenn man die gleiche

Expositionsdauer wie bei ruhiger Luft angewendet hat; eine entsprechende Er-

höhung derselben wird diesem Uebelstände leicht abhelfen. Dagegen wirkt bei

photographischen Daueraufnahmen die fortwährende, wenn auch nur geringe

Aenderung der Brennweite des Objectivs, die ein Breiterwerden der Linien er-

zeugt, störend, weil sich dadurch eine Verwaschenheit in der Aufnahme un-

angenehm bemerkbar macht. Auch die achromatischen Fehler des Objectivs

machen sich hier störend geltend, denn da man das Spectroskop immer nur auf

eine bestimmte Farbe einstellen kann, so erscheint auch nur diese ganz scharf

und deutlich auf der Platte, während die benachbarten Partien, und zwar je

weiter sie abliegen in desto höherem Grade, schwächer und undeutUcher werden.

Beim Beobachten mit dem Auge kann man beim Uebergehen auf eine andere

Farbe das Spectroskop gleich neu einstellen, hier muss man eine zweite selbst-

ständige Aufnahme machen, was natürlich zeitraubender ist. Man kann diesem

Uebelstände etwas dadurch abhelfen, dass man ein Fernrohrobjectiv für die
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spectrographischen Aufnahmen verwendet, welches für die chemisch besonders

wirksamen Strahlen corrigirt ist. Ebenfalls zu zwei verschiedenen Aufnahmen

muss man bei einem solchen Spectrum seine Zuflucht nehmen, das sehr kräftige

und ganz feine dunkle Linien aufweist, denn wenn man erstere schön ausgeprägt

auf der Platte erhält, haben die hellen Partien des Spectrums die zarten Linien

längst überstrahlt, man muss daher eine zweite sogen, unterexponirte Aufnahme
machen, die dann die feinen Linien zur Geltung kommen lässt. Aber diese Nach-

theile sind gering gegenüber den sehr grossen Vorzügen, die die photographische

Aufnahme der Sternspectren gewährt, ist ja durch dieselbe manche Untersuchung,

welche die äusserste Genauigkeit erfordert, erst wirklich durchführbar geworden.

Was nun die instrumentellen Aenderungen betrifft, die sich bei einem Spectro-

graphen gegenüber einem gewöhnlichen Spectroskop als nothwendig erweisen, so

ist hier vor allen Dingen die gfössere Festigkeit zu erwähnen, die der Spectro-

graph haben muss. Derselbe kommt bei den langen Expositionszeiten während

einer einzigen Aufnahme in recht verschiedene Lagen, wobei Durchbiegungen

eintreten können, welche die ganze Aufnahme zu gefährden vermögen. Das
einzige Schutzmittel gegen diese Gefahr ist eine sehr solide Ausführung des

Apparates, den man, wenn er etwas grössere Dimensionen hat, durch Verbindungs-

stangen zwischen den einzelnen entfernteren Theilen desselben so zu versteifen

sucht, dass er ein möglichst starres System bildet. Dabei muss man auch

thunlichste Rücksicht darauf nehmen, dass Temperaturschwankungen keinen zu

grossen Einfluss gewinnen und damit durch veränderte Zerstreuung und Brechung

der Lichtstrahlen störend wirken können. Diese Forderungen werden um so

genauere Berücksichtigung finden müssen, je feiner der ganze Apparat ist, und
je höhere Anforderungen man an seine Leistungsfähigkeit stellt. Ferner muss

bei den Spectrographen eine Vorkehrung vorhanden sein, mittelst deren man
das Sternbildchen während der oft stundenlangen Exposition genau auf dem
Spalt des Spectroskopes festhalten kann, denn die Triebwerke der Fernröhre

lassen sicli nicht so fein construiren, dass durch sie allein diese Bedingung erfüllt

würde. Zudem bringt der Wechsel in der Refraction langsame Ortsänderungen

des Sternes hervor, die der Beobachter durch kleine Bewegungen des ganzen

Instrumentes compensiren muss. Um nun die Stellung des Sternbildes auf dem
Spalt beständig controlliren zu können, bediente sich Huggins, dessen Spectro-

graph ganz innerhalb seines 18 zölligen Spiegelteleskopes angebracht war, eines

kleinen GALiLEi'schen Fernrohres, das in der Mitte des Reflectors eingesetzt

war, und durch welches er den mit chemisch nicht wirksamen, seitlich einfallendem

Licht beleuchteten Spalt und auf diesem den Stern sehen konnte. Henry Draper
liess hinter der photographischen Platte ein Ocular anbringen, durch welches er die

gelben und rothen Parthien des Spectrums direkt während der ganzen Expositionszeit

beobachten uud danach deren unveränderliche Lage zur Platte bewirken konnte.

An dem grossen Potsdamer Spectrographen hat H. C. Vogel für den gedachten

Zweck folgende Einrichtung treffen lassen. Von der ersten Prismenfläche wird

ja ein Theil des aus dem Collimator austretenden Lichtes reflektirt, und diesen

Theil fängt man in einem kleinen, auf unendlich eingestellten Fernrohr auf, in

dessen Gesichtsfeld man also den durch die künsthche Lichtquelle zur Erzeugung

eines Vergleichsspectrums beleuchteten Spalt und auf diesem das Sternbildchen

erblickt, das man nun mittelst der Feinbewegungen am Instrument leicht auf

seiner ursprünglichen Stelle halten kann. Dass man gelentlich bei helleren

Sternen zur Erzeugung eines etwas verbreiterten Spectrums das Sternbild auf

dem Spalt eine kleine Strecke durchlaufen lässt, ist bereits oben erwähnt.
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Was nun das Ausmessen solcher photographisch fixirter Spectren betrifft, so

bedient man sich dazu eines Mikroskopes und einer Messvorrichtung, bestehend in

einer feinen Mikrometerschraube mit getheiltem Kopf und Zählwerk für die ganzen

Umdrehungen, welche entweder das Mikroskop über die photographische Platte oder

letztere unter dem ersteren hindurchführt, wozu gelegentlich noch ein weiteres, am
Ocular des Mikroskopes angebrachtes Mikrometer zur Ausmessung kurzer Strecken tritt.

Die Vergrösserung des Mikroskopes darf man nicht zu stark wählen, weil sich

sonst das Silberkorn der photographischen Platte zu störend bemerkbar macht;

eine 12- oder 15 fache Vergrösserung wird im Allgemeinen die vortheilhafteste

sein, wenn man auch gelegentlich zu einer stärkeren greifen muss, wobei eine

25 fache etwa als obere Grenze angesehen werden kann; für die Wahl der Ver-

grösserung wird auch die jeweilige Schärfe der auszumessenden Aufnahme
mitbestimmend sein. Die Mikrometerschraube des Messapparates muss man
gerade so untersuchen und den Werth derselben in Wellenlängen ermitteln, wie

man es bei gewöhnlichen Mikrometern thut, wobei nur zu berücksichtigen ist,

dass der Schraubenwerth in den verschiedenen Theilen des Spectrums ein ver-

schiedener sein wird. Sehr erschwerend wirkt ferner dabei der Umstand, dass

durch die Temperatur die Dispersion des Spectrographen geändert wird, dass

man also die Auswerthung der Mikrometerschraube in Wellenlängen nur für eine

bestimmte Temperatur des Spectrographen ausführen kann. Man verfährt dabei

am besten so, dass man eine photographische Aufnahme des Sonnenspectrums

macht und diese mit aller Sorgfalt mittelst des Mikrometers ausmisst und die

Werthe der einzelnen Ablesungen desselben aus den genau bekannten Wellen-

längen der ausgemessenen Linien des Sonnenspectrums ableitet und diese zur

Aufstellung einer graphischen Tafel oder einer Zahlentabelle benutzt, aus welcher

man dann den Wert einer beliebigen Mikrometerablesung in Wellenlängen, gültig

für die Temperatur, bei welcher das Sonnenspectrum aufgenommen wurde, er-

hält. Auf diese muss man jede bei anderer Tempeiatur gemachte Spectralauf-

nahme reduciren, was man mit Hilfe der an Scalen abgelesenen Veränderungen

der Focalstellungen von Collimator und Camera und der berechneten Diffractions-

änderung bewirkt, aber diese Methode ist umständlich und für die feinsten

Messungen nicht genau genug. Bei diesen thut man besser, das zur Ableitung

des Schraubenwerthes benutzte Sonnenspectrum so auf die auszumessende

Spectralaufnahme, eines Sternes z. B., zu legen, dass die Schichtseiten der Platten

sich berühren und die Linien des Sonnenspectrums die möglichst genaue Fort-

setzung der entsprechenden Linien des Sternspectrums bilden. Dann misst man
die Linien des letzteren aus und an zwei bis drei verschiedenen Stellen im

Spectrum die Lagendifferenzen einiger derselben gegen die entsprechenden

Sonnenlinien, womit man die Zahl erhält, die man wegen ihrer Kleinheit meistens

zu den Schraubenablesungen nur zu addiren hat, um diese nun mittelst der Ta-

belle der Schraubenwerthe in Wellenlängen umrechnen zu können. Dieses Ver-

fahren ist bei allen denjenigen Gestirnspectren nicht mehr anwendbar, die einen

ganz anderen Habitus als das Sonnenspectrum zeigen. Hier muss man entweder

die Hy-Linie des Wasserstoffs oder beim Anstreben grösster Genauigkeit ein

linienreiches Metallspectrum mit dem Gestirnspectrum zugleich photographiren,

um dadurch eine Grundlage für die Ausmessung des letzteren zu bekommen.

Bei den dem Sonnenspectrum ähnlichen Spectraltypen kann man in mondhellen

Nächten auch vor oder nach der Sternaufnahme das Spectrum des Mondes auf

derselben Platte mit aufnehmen, während eine Aufnahme des Sonnenspectrums

auf derselben Platte am nächsten Tage wegen der unvermeidlichen Temperatur-
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differenzen nicht anzurathen ist. Im Allgemeinen wird die Ausmessung einer

Spectralphotographie eine viel grössere Genauigkeit bieten, als die Messungen

am Fernrohr direkt, denn einmal ist der Anblick der Photographie im Gesichts-

felde ein unverändert ruhiger, was eine viel grössere Ruhe für den Beobachter

bewirkt, wozu in den meisten Fällen noch eine viel bequemere Körperhaltung

als am Fernrohr hinzukommt; dann aber trägt auch der Umstand, dass man
keine leuchtenden und farbigen oder schwer erkennbaren Einstellungsmarken

braucht, wie sie oben beschrieben wurden, sondern mit einem einfachen oder

doppelten feinen Faden auskommt, viel zur Erlangung einer grösseren Sicherheit

bei. Immerhin erfordert das Ausmessen solcher Photographien grosse Sorgfalt

und viel Erfahrung, denn häufig erscheinen engstehende feine Linien auf der

Platte als eine breite, verwaschene Linie, und man muss dann aus der Helligkeit

und dem ganzen Aussehen de^ Linie abnehmen, ob man eine einfache Linie

oder eine ganze Gruppe vor sich hat.

Wir haben in der Einleitung als vierte und letzte Klasse der Spectralapparate

diejenigen bezeichnet, die ohne Zuhilfenahme eines Fernrohres direkt auf den

Himmel angewendet werden. Als ein solches

Spectroskop ohne Fernrohr

kann man schliesslich jedes leicht in der Hand zu haltende Spectroskop ansehen,

und in der That wendet man zur Beobachtung der Spectren von Zodiakal- und

Nordlicht sowie der sogen. Regenbanden Handspectroskope verschiedener Con-

struction mit und ohne Spalt an, wie solche oben unter der Ueberschrift »Ocular-

spectroskope« beschrieben wurden. Hier soll nur noch ein von N. v. Konkoly
construirtes Spectroskop besprochen

werden, welches zur Beobachtung

schnell aufblitzender und wieder

verschwindender sowie einen schnel-

len Ortswechsel aufweisender Licht-

erscheinungen am Himmel, wie sie

die Meteore darstellen, dient. Fig. 128

zeigt den in eine Messinghülse ein-

geschlossenen einfachen Apparat,

der nur aus dem geradsichtigen (^ ^28.)

Prisma P und der planconcaven

Cylinderlinse Z besteht. Die Strahlen M-^^m^, M.^m^, M^m^ gelangen alle noch

in das Spectroskop und durch dieses in die links befindliche Oeftnung für das

Auge. Der Vortheil des Apparates liegt in seinem grossen Gesichtsfeld, welches 25^

umfasst, und darin, dass die Geschwindigkeit eines Meteors sehr beträchtlich ver-

kleinert wird. Uebrigens kann auch ein einfaches Prisma ä vision directe zur Beob-

achtung von Meteorspectren dienen, was man dabei an Grösse des Gesichtsfeldes

durch Weglassen der Cylinderlinse einbüsst, gewinnt man an Lichtstärke der Spectren.

Bei einer Betrachtung der Untersuchungen, die man mit den hier besprochenen

Instrumenten am Himmel angestellt, und der Resultate, die man dadurch

gewonnen hat, liegt es in der Natur der Sache, zunächst diejenigen Ergebnisse

näher ins Auge zu fassen, welche die spectroskopischen Beobachtungen der

Sonne

geliefert haben, denn einmal bilden diese überhaupt die älteste Anwendung des

Spectroskopes auf den Himmel, und dann wird das genau untersuchte Spectrum

der Sonne als Maasstab und Vergleichsobject bei den verschiedensten spectro-
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skopischen Untersuchungen gebraucht. Es ist das das sogen, mittlere Sonnen-
spectrum, welches man bekommt, wenn man — z. B. durch einen HeHostaten —
Sonnenlicht auf den Spalt eines Spectroskopes wirft; es trifft dann Licht von

allen Theilen der Sonne auf denselben. Von diesem mittleren Sonnenspectrum

unterscheiden sich sehr wesentlich die Spectren, welche man erhält, wenn man
speciell nur das Licht ganz bestimmter Theile der scheinbaren Sonnenoberfiäche

(z. B. des Randes) auf den Spalt fallen lässt. Bei der Lagenbestimmung von

Linien im Spectrum benutzte man ursprünglich ganz beliebige Scalen, bis

Angström vorschlug, zur Fixirung einer Spectrallinie ihre Wellenlänge anzugeben,

welchen Vorschlag er in seinem »Spectre normal du Soleil« praktisch durchführte

und welchem er auch, weil seine Arbeit die erste wirklich ganz exakte Darstellung

des sichtbaren Sonnenspectrums war, zum Siege verhalf. Als Maasseinheit für

Wellenlängen pflegt man jetzt den millionsten Theil eines Millimeter anzusehen

und mit |jl|x zu bezeichnen; also O'OOOOOl mm = 1 [Xfx.

Auf das ANGSTRÖM'sche System bezog H. C. Vogel seine 1879 publicirten

Wellenlängenbestimmungen von 2614 Linien zwischen 389'5 [Xfi, und 540"6 [XfJt..

Durch Anwendung einer ausserordentlich starken Dispersion gelang es Fievez

in Brüssel, eine Darstellung des Sonnenspectrums herzustellen, die mehr als

doppelt soviel Linien wie der ANGSTRÖM'sche Atlas umfasst, aber keine Neu-

bestimmung derselben giebt, vielmehr sind die ANGRSTRÖNi'schen Angaben einfach

beibehalten und die neu hinzukommenden Linien nur nach dem Augenmaass

dazwischen eingetragen, was natürlich der FiEVEz'schen Zeichnung nur den Werth

eines oberflächlichen Orientirungsmittels verleiht. Eine sehr schöne Darstellung

von 3200 Linien zwischen A und b im Sonnenspectrum hat 1881—85 Thollon

in Nizza unter Anwendung grosser Schwefelkohlenstofifprismen ausgeführt. Seine

Messungen sind sehr genau, beziehen sich aber leider auf ein willkür-

liches Maass, doch konnte der Verfasser seinen Beobachtungen nicht das

ANGSTRÖM'sche System zu Grunde legen, da dasselbe an Genauigkeit seinen

Einstellungen erheblich nachsteht. Sehr verdienstlich ist es, dass Thollon Dar-

stellungen des Sonnenspectrums bei mittlerer und geringer Sonnenhöhe, wie

auch bei feuchter und trockener Luft giebt, wodurch die sogen, atmosphärischen

Linien erkennbar sind; es wäre nur zu wünschen gewesen, dass in den

Zeichnungen nicht das prismatische Spectrum zur Darstellung'^gekommen wäre.

Dieser Arbeit folgte 1886 die von G. Müller und P. Kempf in Potsdam aus-

geführte Neubestimmung der absoluten Wellenlängen von 300 Linien im Sonnen-

spectrum, wobei der Werth einer Wellenlängenangabe in diesem Katalog in der

Mitte des Spectrums einen wahrscheinlichen Fehler von etwa ± 0*003 [X[ji., an

den Enden von ± O'OOö [X|x hat. Da die Verfasser auch die H. C. VoGEL'schen

Messungen auf das Potsdamer System umrechneten, so war dadurch ein Katalog

der Wellenlängen von 2614 Linien im Sonnenspectrum gewonnen. Dazu kamen

noch die von G. Müller im Anschluss an dasselbe System im Sommer 1889

auf dem Gipfel des Säntis vorgenommenen Bestimmungen von 1406 Wellenlängen

zwischen 540"6 [X[x bis 692*4 jji,[x, deren Positionen auch einen durchschnittlichen

wahrscheinlichen Fehler von ±0*003 bis ab 0*005 {i.|x haben, sodass jetzt ein auf den

300 in Potsdam bestimmten absoluten Wellenlängen beruhender Katalog von 4020

zwischen 389*5 [xix und 6924 [xix befindlichen Linien im Sonnenspectrum vorliegt.

Schliesslich sei noch der vorzüglichen photographischen Aufnahmen des

Sonnenspectrums von H. A. Rowland gedacht, deren erste Ausgabe 1886, die

zweite weitaus schönere und feinere 1889 erschien. Rowland hat einen Normal-

maaststab auf den Platten selbst mit photographisch fixirt, an welchem man die
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Wellenlängen der einzelnen Linien ablesen kann, einen Katalog hat er nicht

aufgestellt. Rovvland selbst giebt den mittleren wahrscheinlichen Fehler der

Wellenlänge einer seiner Grundlinien zu höchstens dz 0'Ü03 [t-ii. an, doch ist es

fraglich, ob das Fixiren der Maassstäbe auf den Platten auch immer in dieser

Schärfe gelungen ist, und dann ist das Ablesen der Wellenlängen an den Scalen

sicherlich nicht immer so genau zu bewerkstelligen, sodass man den Fehler einer

daraus entnommenen Angabe auf ± O'OIO jxix wird ansetzen dürfen, ja dieser

Betrag wird bei feinen oder verwaschenen Linien, oder wenn die Photographie

nicht vollkommen scharf ausgefallen ist, was gelegenthch im rothen Theile des

Spectrums vorkommt, zuweilen noch überschritten werden. Der hohe Werth der

RowLANo'schen Darstellungen beruht hauptsächlich in der absolut treuen Wieder-

gabe des Aussehens der einzelnen Linien, deren Zahl bei der ausserordentlich

starken angewandten Dispersion, eine sehr grosse ist. Der Potsdamer Katalog

hat aber den Vortheil für sich, dass er die Wellenlängen direkt enthält, und

desshalb soll er hier zur Vergleichung der einzelnen Systeme und Wellenlängen-

messungen zu Grunde gelegt werden. Allerdings hat in neuester Zeit Rowland

eine Ausmessung seiner photographischen Aufnahmen des Sonnenspectrums

begonnen und auch einige vorläufige Resultate derselben veröffentlicht, die

ganze Durchführung wird voraussichtlich noch längere Zeit in Anspruch nehmen.

Als Einheit der Wellenlänge nimmt Rowland ein zehnmillionstel Millimeter, und

er hat in diesem Maassstabe bis jetzt zwischen 372"2071 [x[jl und 591'3930 p-fjt, die

Wellenlängen von 11372 Linien publicirt, sodass der Katalog, wenn er vollendet

sein wird, am Linienreichthum alle bisherigen derartigen Arbeiten weit über-

treffen wird. Zur Vergleichung dieser beiden zuletzt besprochenen Arbeiten hat

Müller die Wellenlänge von 127 sowohl in Potsdam als auch von Rowland
als Normallinien verwendeten Linien verglichen und gefunden, dass sich, wenn X

eine beliebige Wellenlänge bezeichnet, die Differenz Potsdam-RowLAND aus der

Formel O'OllO [xp, t^ ergiebt, wonach man folgende Uebersicht erhält:

X Potsd.-RowL. X Potsd.-RowL.

400 |jL|x + 0-0079 fxfx 600}ji}x + 0-0118IX1X

440 „ 4- 0-0087 „ 640 „ + 0-0126 „

480 „ + 0-0094 „ 680 „ + 001 34 „

520 „ + 0-0102 „ 720 „ -+- 0-0142 „

560 „ + 0-0110 „

Man sieht also, dass der Unterschied zwischen beiden Systemen ein sehr geringer

ist, dass also beide der Wahrheit sehr nahe kommen werden. Erheblich grössere

Werthe erhält man für die Differenz Potsdam-Angström, wie die folgende kleine Tafel

zeigt.

Wellenlänge

686-9-656-3



396 Astrospectroskopie.

Um die früheren und die weniger umfassenden Arbeiten, die hier bisher

nicht erwähnt sind, auch mit den Potsdamer Messungen vergleichen zu können,

sind in der folgenden Tabelle die von den einzelnen Beobachtern gefundenen

Wellenlängen für bestimmte Linien (nach der FRAUNHOFER'ccher Bezeichnung)

in [xjj- ausgedrückt aufgeführt, wobei noch zu bemerken ist, dass Esselbach

seine Messungen auf die ersten noch ungenauen Werthe, die Fraunhofer für

die C- und H-Linie gefunden hatte, bezog, während Bernard und Mascart die

P'RAUNHOFER'sche Zahl für die D-Linie zu Grunde legten.

Bezeich-

nung der

Linien
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Für die ultrarothen Strahlen zeigt sich eine so störende Absorption in der

Erdatmosphäre nicht, dagegen bietet hier die Beobachtung an sich erhebliche

Schwierigkeiten. Man kann sich entweder darauf beschränken, die ultrarothen

Strahlen in ihren Wärmewirkungen zu verfolgen, oder man muss zu besonderen

Vorkehrungen greifen, um dieselben siclitbar zu machen. Auf dem ersteren

Wege hat sich schon Herschel eines feinen Differentialthermometers mit Erfolg

bedient, während z. B. H. Draper, sowie auch Lamansky durch Verwendung

von Thermosäulen das Vorhandensein einzelner Absorptionsbanden nachweisen

konnten. Die feinsten Untersuchungen dieser Art hat jedoch Langley angestellt,

indem er sich seines Bolometers bediente, d. h. eines Instrumentes, welches die

geringste Temperaturänderung (nämlich noch 0'000001° C) eines feinen Metall-

streifens durch dessen Widerstandsänderung anzeigt. Unter Zuhilfenahme von

feinen Concavgittern oder von St;einsalzprismen konnte er noch folgende Wellen-

längen von Absorptionstreifen bestimmen:

815 \i\i.
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Coincidenz von Sonnenlinien mit solchen von irdischen Stoffen das Vorhanden-

sein der letzteren auf der Sonne nachzuweisen, fast ganz vernachlässigt worden,

sodass man die Wellenlängen der Sonnenlinien jetzt etwa 10 mal genauer kennt

als die der meisten irdischen Stoffe. Nur für das Eisen hat sich Thal^n der

Mühe unterzogen, das Spectrum genau zu untersuchen, wobei er zwischen 399"7 [X|ji,

und 540'1 |X[JL die Wellenlängen von 759 Eisenlinien bezogen auf den VoGEL'schen

Atlas, von da ab bis 759'3 tx[j, noch 445 Linien bezogen auf Fievez und Angström
bestimmte; da die Genauigkeit dieser letzteren geringer ist, als die des Vogel-

schen Katalogs, so ist dieser zweite Theil der THALfiN'schen Arbeit nicht so zu-

verlässig wie der erste. Die Hauptschwierigkeit bei der Untersuchung von

Spectren der einzelnen Elemente, speciell der Metalle beruhtjdarauf, vollkommen

chemisch reines Material zu erhalten. So dürfte z. B. eine Ausmessung des

Eisenspectrums von Kayser und Runge trotz sehr genauer Positionsangaben für

den vorliegenden Zweck nicht zu verwenden sein, für den die Untersuchung

auch nicht speciell angestellt ist. Aber wenn auch die Genauigkeit der zahl-

reichen Untersuchungen von Metallspectren im Allgemeinen nicht ausreicht, um
eine absolut sichere Identificirung mit den Sonnenlinien durchzuführen, so kann

man doch aus einer nahen Coincidenz mehrerer Linien eines Elementes mit

Sonnenlinien ziemlich sicher auf das Vorhandensein dieses Stoffes auf der Sonne

schliessen. Umfassende Untersuchungen der Spectra der Elemente und deren

Vergleichung mit dem Sonnenspectrum hat in jüngster Zeit Rowland unter-

nommen, doch sind die abschliessenden Resultate noch nicht abgeleitet, sondern

es liegen erst einige vorläufige Mittheilungen vor, die bei der folgenden kleinen

Uebersicht mit berücksichtigt sind Dieselbe enthält diejenigen Substanzen,

deren Vorkommen auf der Sonne zwar nicht überall vollkommen sicher, aber

doch sehr wahrscheinlich ist; hinter jedem Element stehen die Anzahl der

coincidirenden Linien, wobei das Zeichen >• vor einer Zahl bedeutet, dass

höchstwahrscheinlich noch mehr Coincidenzen, als die betreffende Ziffer angiebt,

für diesen Stoff vorhanden sind.

Eisen >1150
Kohlenstoff .... 574

Chrom 408

Titan 394

Nickel • 225

Mangan 214

Kobalt 178

Vanadium .

Zirkon . .

Calcium .

Lanthan . ,

Cer . . .

Yttrium . .

Neodymium
Scandium

Barium

Magnesium .

118

94

75

50

32

19

14

14

11

11

Natrium >9
Silicium 9

Strontium 8

Palladium 5

Wasserstoff 5

Molybdän 4

Blei 3

Uran 3

Zink 3

Aluminium 2

Cadmium 2

Indium 2

Kalium 2

Silber 1

Thallium 1

Wolfram 1

Ausserdem ist die Coincidenz einiger Sauerstofflinien vielfach behauptet

worden, ebenso sollen Kohlenwasserstoff und Cyan vorkommen, doch ist ein

sicheres Anzeichen dafür bisher nicht zu erlangen gewesen. Uebrigens können
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noch weitere Metalloide oder deren Verbindungen sehr wohl auf der Sonne

vorhanden sein, auch ohne ihre Anwesenheit im Spectrum anzuzeigen, denn

wenn man in einem glühenden Gasgemenge neben Metalldämpfen auch solche

anderer Stoffe hat, so überdecken meistens die Metallspectren die der anderen

Körper vollständig.

Es ist oben gelegentlich der Besprechung der TnoLLON'schen Darstellung

des Sonnenspectrums bereits der sogen, atmosphärischen Linien Erwähnung

geschehen, d. h. derjenigen Linien im Sonnenspectrum, die dem Durchgang der

Sonnenstrahlen durch die Erdatmosphäre ihr Dasein verdanken; dieselben sind

also mehr oder weniger dunkle Absorptionslinien und -streifen. Da dieselben

um so intensiver auftreten werden, je länger der vom Licht in der Erdatmosphäre

durchlaufene Weg ist, so hat man ein sehr bequemes Mittel, diese atmosphärischen

Linien von denen der Sonne eigenthümlichen zu unterscheiden, durch die Beob-

achtung des Sonnenspectrums bei hohem und tiefem Sonnenstand, denn in

ersterem Falle werden die atmosphärischen Linien sehr blass, ja theilweise un-

sichtbar sein, in letzterem deutlich hervortreten, während die MetallUnien der

Sonne ihre Intensität nicht ändern. Ein anderes sehr sinnreiches Verfahren

zur Erkennung dieser Linien hat Cornu angewendet, indem er nämhch die das

Sonnenbild auf den Spalt werfende Concentrationslinse ziemlich rasch parallel

zur Spaltebene aber in einer zur Längsausdehnung des Spaltes senkrechten

Richtung hin und her bewegt, sodass bald der östliche bald der westhche

Sonnenrand auf den Spalt fällt. Da sich die hchtaussendenden Theile des einen

Randes durch die Sonnenrotation auf den Beobachter zu bewegen, die des

anderen sich gerade so schnell von ihm entfernen, so folgt nach dem später zu

besprechenden DoppLER'schen Princip, dass dadurch die der Sonne eigenthümHchen

Linien sich bald nach rechts, bald nach links bewegen werden, während die

atmosphärischen Linien ihre Lage unveränderlich beibehalten. Freilich bietet

dieses sinnreiche Unterscheidungsmittel in der Praxis insofern Schwierigkeiten,

als die Linienverschiebungen ausserordentlich gering und daher schwierig wahr-

zunehmen sind.

Was nun die durch die Erdatmosphäre hervorgerufene Absorption betrifft,

so ist bereits oben erwähnt, dass durch dieselbe ungefähr bei 290 [xfx das

Spectrum plötzlich abbricht, aber diese allgemeine Absorption beginnt schon im

Blau und nimmt bis zu jener Grenze stetig zu. Ln übrigen Theil des Spectrums

äussert sie sich durch das Auftreten einzelner feiner Linien, grösserer Linien-

gruppen und breiterer mehr oder weniger verwaschener Streifen und Banden.

Um die Untersuchung dieser Einzelheiten haben sich besonders Angström,

H. C. Vogel, Mc Clean, Thollon, Janssen, Egoroff, Cornu und G. Müller

verdient gemacht. Am meisten haben drei Gruppen a, A und B das Interesse

in Anspruch genommen, da sie unter einander eine sehr ähnliche Structur zeigen,

indem jede derselben aus einer breiten aus vielen Linien gebildeten Bande und

einer Anzahl fast gleich weiter Doppellinien besteht. Cornu hat nachgewiesen,

dass die Abstände dieser letzteren von a nach B zm A hin fast genau im Verhältniss

der entsprechenden Wellenlängen abnehmen. Dass diese drei Gruppen ihr

Dasein dem Sauerstoff in der Luft verdanken, dürfte heute kaum noch zu

bezweifeln sein. Dagegen erscheint die Intensität einer Gruppe atmosphärischer

Linien bei D von der Menge des Wasserdampfes in der Luft bedingt, und

Cornu hat gezeigt, dass die Quantität desselben, sobald eine dieser tellurischen

Linien zu verschiedenen Zeiten gleich dunkel erscheint, dem Cosinus der Zenith-

distanz der Sonne proportional ist. Auf diese Weise könnte man aus der In-
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tensität dieser Linien die relative Feuchtigkeit der Luft jeder Zeit, wenn die

Sonne scheint, bestimmen, ja sogar durch gleichzeitige Beobachtungen in ver-

schiedenen Höhen über der Erdoberfläche und an dieser selbst eine Ansicht

von dem jeweiligen absoluten Wasserdampfgehalt der Luft erlangen. Der Kohlen-
säuregehalt der Luft scheint sich hauptsächlich durch starke Absorptionsbanden

im Ultraroth zu äussern, wo übrigens auch der Wasserdampf eine ziemlich starke

allgemeine Absorption bewirkt, während die reine Luft hier wohl keinerlei ab-

sorbirenden Einfluss mehr üben dürfte. Die Intensität der durch den Wasser-

dampf hervorgerufenen Linien nimmt im Allgemeinen proportional der Länge
des vom Licht in der Erdatmosphäre durchlaufenen Weges zu, während
z. B. die dem Sauerstoff zugehörende a-Gruppe auch bei hohem Sonnenstande

noch im Wesentlichen gut sichtbar ist, was darauf hindeuten würde, dass in den

höheren Luftschichten der Sauerstofifgehalt verhältnissmässig weniger stark ab-

nimmt als die Menge des Wasserdampfes.

Indem wir damit die Besprechung des Sonnenspectrums im Allgemeinen

abschliessen, müssen wir noch einen Blick auf die von einzelnen Theilen der

Sonne ausgesendeten Spectren werfen. Als solche Theile haben wir zu unter-

scheiden den eigentlichen Licht- und Wärmespender, die sogen. Photosphäre
der Sonne, welche diese gleichmässig überdeckt und deren scheinbare Begrenzung

bildet. Sie sendet das continuirliche Spectrum aus, welches entweder festen oder

flüssigen glühenden kleinsten Theilchen, die man sich in der gasförmigen Photo-

sphäre, etwa so wie in jeder Flamme enthalten denken muss, oder aber den in

dieser Schicht unter hohem Druck stehenden Gasen seinen Ursprung verdankt,

denn es ist experimentell nachgewiesen, dass ein aus hellen Linien bestehendes

Gasspectrum bei genügend hohem Druck in ein continuirliches übergeht. Will

man die letztere Entstehungsform für das continuirhche Sonnenspectrum gelten

lassen, so ist nicht recht ersichtlich, wie man sich die über der Photosphäre

liegende Gasschicht zu erklären hat, die man nach dem Sonnenspectrum anzu-

nehmen gezwungen ist. Diese Gasschicht würde gleichsam in continuirlichem

Uebergange aus der Photosphäre heraus sich entwickeln, so zu sagen deren

oberste etwas abgekühlte Decke bilden, die in ihr enthaltenen kühleren Gase

bewirken die als FRAUNHOFER'sche Linien auftretende Absorption. Diese letzteren

dürften aber kaum so scharf sein, wie sie wirklich sind, wenn das continuirliche

Spectrum wirklich nur durch hohen Druck der Gase in der Photosphäre erzeugt

wäre. Dieser Einwand lässt sich jedoch dadurch wieder beseitigen, dass man
annimmt, dass das Licht aus viel tieferen Schichten der Sonne kommt, und dass

eine allmähliche Abnahme des Druckes und der Dichte nach aussen zu erfolgt,

sodass also eine eigentliche Photosphäre nicht anzunehmen wäre. Es lässt sich

nachweisen, dass auch dann noch ein scheinbarer Sonnenrand zu stände kommt,

ausserhalb dessen man jene umkehrende oder absorbirende Schicht von

Gasen annehmen muss. Ueber dieser erhebt sich eine solche von im Wesent-

lichen reinem Wasserstoff, welche durch ihre bei totalen Sonnenfinsternissen

sichtbare röthliche Farbe die Bezeichnung Chromosphäre erhalten hat; in

dieser tritt stellenweise ein explosionsartiges Emporschiessen des Wasserstoffes

ein, welches die sogen. Protuberanzen erzeugt. Ausserhalb der Chromosphäre

erstreckt sich weit in den Weltenraum hinein die eigentliche Atmosphäre der

Sonne die nur bei totalen Sonnenfinsternissen wahrnehmbare Corona der Sonne.

Ausserdem zeigen sich auf der Sonne dunkle Flecke und helle wulstartige

Erhebungen, die man Fackeln nennt; in welcher Schicht diese enthalten sind

und wie sie zu Stande kommen, ist bisher noch nicht völlig erklärt, doch dürfte
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man wohl am wenigsten fehlgehen, wenn man sie als Vorgänge in der Photo-

sphäre und der sie unmittelbar umgebenden Gasschicht ansieht.

Da wir im allgemeinen Sonnenspectrum im Wesentlichen das Spectrum

dieser beiden Schichten eben kennen gelernt haben, so wird sich hier

logischer Weise die Besprechung des Spectrum der Sonnenflecke zunächst

anzuschliessen haben. Dieses letztere ist im Allgemeinen viel lichtschwächer

als das Sonnenspectrum, vor dem es sich dadurch auszeichnet, dass eine

grosse Anzahl der diesem angehörigen Linien auf dem Fleck verbreitert und

dunkler erscheint. Da die Zahl der verbreitert auftretenden Linien und

vielfach auch die dabei unter den Sonnenlinien getroffene Auswahl von Fleck

zu Fleck wechselt, so lässt sich eine allgemein gültige Uebersicht für das

Spectrum der Sonnenflecken nicht aufstellen. Es scheinen vorwiegend die

Eisen-Linien eine Umbildung in dem Fleckenspectrum zu erfahren, doch kann

sich das auch einfach daraus erklären, dass weitaus die meisten Linien im

Sonnenspectrum Eisenlinien sind. Dagegen ist es wohl als etwas sicherer

verbürgt anzusehen, dass die Erscheinung des einseitig Verwaschenseins solcher

verbreiterter Linien hauptsächlich an den Eisenlinien auftritt. Dabei löst sich

dieselbe bei Anwendung einer stärkeren Dispersion durchaus nicht etwa in eine

Schaar feiner enger Linien auf, wie sich das beim Kohlenwasserstoffspectrum

z. B. zeigt, sondern man hat es hier wohl mit einem allmählichen Hellerwerden

ohne scharfe Begrenzung zu thun, was auf das Vorhandensein von Eisen-

verbindungen besonders schliessen Hesse, deren Vorkommen auf eine kühlere

Temperatur im Fleck deutet. Auf eine solche haben wir aber wohl nach dem
ganzen Habitus des Fleckenspectrums zu schliessen, denn dasselbe weist doch

auf eine erheblich vermehrte Absorption hin, und diese würde sich wieder am
einfachsten durch eine Verdichtung von Gasen und Dämpfen in Folge von

Abkühlung erklären lassen. Das unter den atmosphärischen Linien erwähnte

Band a tritt in Fleckenspectren zuweilen viel dunkler auf, was also auf

die Anwesenheit von Sauerstoff im Fleck schliessen liesse. Diesem eben

beschriebenen Aussehen der dunkeln Linien im Fleckenspectrum steht zuweilen

die entgegengesetzte Erscheinung gegenüber, dass die dunkeln Sonnenlinien auf

dem Fleck hell erscheinen oder wenigstens schmäler als im Sonnenspectrum.

Besonders an Wasserstofflinien hat man diese sogen. Umkehr beobachtet und

zwar hauptsächlich, wenn sich eine Lichtbrücke oder jene feinen rosa Schleier

im Kernfleck zeigen, doch sind diese keineswegs eine conditio sine qua non für

das Vorkommen der hellen Linien. Man kann diese letzteren wohl nur so er-

klären, dass glühende Wasserstoffmassen über dem
Fleck emporgeschossen sind, d. h. dass sich eine

Protuberanz über demselben erhebt, und thatsäch-

lich hat auch Professor Tacchini einmal eine solche

bei weit geöffnetem Spalt auf einem Fleck gesehen.

Dass übrigens solche theilweise Aufhellungen

der dunkeln Linien auch in anderen als den Wasser-

stofflinien auftreten können, zeigt Fig. 129, welche

das Spectrum eines Sonnenflecks darstellt, in dem
die beiden Natriumlinien D^ und D<^ einmal stark verbreitert und dann wieder

in der Mitte aufgehellt erscheinen, was auf das Vorhandensein einer Natriumdampf-

schicht niedriger Temperatur und eine solche sehr hoher hindeutet, die über-

einander gelagert sind, wobei die kühlere als die specifisch schwerere zu unterst

gelagert sein dürfte. Zuweilen deuten Linienverzerrungen auf eine auf- oder ab-

Vausntiner, Astronomie. I. 26

(A. 129.)



402 Astrospectroskopie.

steigende Bewegung im Fleck hin, unter der man sich wohl meistens eine Art

Wirbelbewegung zu denken haben wird. Fig. 130 giebt das Spectrum eines

Sonnenflecks in der Nähe der ^^-Linie wieder,

der von einer Lichtbrücke in zwei Theile

getrennt war, deren Spectren sich durch die

Zeichnung als dunkle Streifen hinziehen, auf

denen die verticalen Spectrallinien theilweise

verbreitert erscheinen. Zwischen beiden liegt

das helle Spectrum der Brücke, dessen Linien

gegen die der Kernflecke geknickt erscheinen

und zwar steigen die glühenden Gase da, wo
die Brücke an den grösseren Fleck grenzt, mit einer Geschwindigkeit von 30 bis

40 km pro Secunde empor.

Die Spectren der Fackeln scheinen nie genauer untersucht zu sein,

wohl weil an ihnen nichts besonders Merkwürdiges zu sehen ist, denn es

zeigt sich — soweit bekannt — nur eine Aufhellung des continuirlichen

Sonnenspectrums, was entweder auf ein höheres Niveau als die Photosphäre

deutet, wodurch die Absorption der Gasschicht verringert würde, oder auf eine

höhere Temperatur.

Die umkehrende oder absorbirende Schicht kann nur bei totalen

Sonnenfinsternissen beobachtet werden. Nach den übereinstimmenden Angaben

verschiedener Beobachter blitzen im Moment, wo der Mondrand den inneren

Sonnenrand berührt, die dunkeln Linien des Sonnenspectrums hell auf. Diese

Erscheinung dauert nur ganz kurze Zeit, sodass es nicht möglich ist, zu kon-

statiren, welche Linien hell erscheinen, doch haben die Beobachter stets den

Eindruck gehabt, dass es alle Linien seien. Jedenfalls ist die Schicht nur sehr

dünn, und zwar nach einer schätzungsweisen Angabe Pulsifer's etwas über eine

Bogensecunde, also etwa 890 km dick.

Viel bequemer lässt sich das Spectrum der Chromosphäre beobachten,

denn dasselbe kann im radial oder tangential zum Sonnenrande gestellten Spalt

wahrgenommen werden, wie das bei der Besprechung des Sonnenspectroskopes

im ersten Theile dieses Artikels näher erläutert ist. Oeffnet man den Spalt

weit, so sieht man die Chromosphäre selbst, welche sich als eine Schicht von

ungleicher Mächtigkeit mit nach aussen gefranstem Rande, etwa wie ein im

Durchschnitt betrachtetes Stück Pelz darstellt. Was das Spectrum der Chromo-

sphäre anbelangt, so besteht es für gewöhnlich aus wenigen hellen Linien,

nämlich denjenigen des Wasserstoffs, dann einer Linie von 587 "6 |xix, die man
meistens, weil sie den Natriumlinien D-^ und D^ benachbart ist, mit D^ bezeichnet,

und einer Linie von 53L7 jj-p,. Die Lage der Z>3-Linie ist in Fig. 129 angedeutet.

YouNG hat jedoch gezeigt, dass zuweilen, wenn die heissen Dämpfe des Sonnen-

innern über die Chromosphäre hinaus emporgeschleudert werden, d. h. wenn

eine Protuberanz emporschiesst, auch im Spectrum der Chromosphäre sehr

viele Metalllinien hell erscheinen. Er hat deren 273 bestimmt, von denen die

meisten dem Eisen angehören, doch ist auch das Vorkommen von Dämpfen des

Barium, Calcium, Chrom, Magnesium, Mangan, Natrium und Titan sicher nach-

gewiesen. Bei radial zum Sonnenrande gestelltem Spalte erscheinen die Chromo-

sphärenlinien so lang als die Schicht an der beobachteten Stelle dick ist; dabei

schHessen sich die hellen Wasserstofflinien und die sonstigen hell auftretenden

Linien mit Ausnahme der X>3-Linie an die entsprechenden dunkeln Linien in
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der vollen diesen eigenthümlichen Breite an, verlaufen aber nach aussen hin

spitz. Die D^-hmie dagegen verhält sich gerade umgekehrt, ihr entspricht keine

dunkle Linie im Sonnenspectrum, so kann sie sich auch einer solchen nicht

anschliessen, sondern scheint dasselbe in scharfer Spitze kaum zu berühren, da-

gegen verläuft sie breit nach aussen hin, was darauf deuten würde, dass der

Stoff, dem diese Linie ihr Dasein verdankt und den man, weil man ihn zuerst

in der Sonne fand, das Helium genannt hat, mit der Entfernung vom Sonnen-

centrum an Dichte zunimmt. Die Heliumlinie tritt übrigens auch in den meisten

Sternspectren auf, welche die Wasserstofiflinien hell zeigen, während sie in den

Sternspectren mit dunkeln Linien fehlt. Wie dieses eigenthümliche Verhalten

zu erklären ist, ob aus besonderen Eigenschaften dieser Substanz oder aus eigen-

thümlichen Druck- und Temperaturverhältnissen, lässt sich bis jetzt nicht ent-

scheiden. Palmieri will die Z^y-Linie im Spectrum eines weichen Auswurf-

produktes des Vesuv gefunden haben, doch ist erst eine Bestätigung abzuwarten

sonst ist diese Linie bei irdischen Stoffen nie beobachtet.

Mit dem Spectrum der Chromosphäre stimmt das Protuberanzenspectrum
vollkommen überein, nur dass die hellen Linien jeweils die Form desjenigen

Durchmessers der Protuberanz annehmen,

der sich unter dem Spalte befindet, wobei

es vorkommen kann, dass eine Linie aus

mehreren getrennten Stücken besteht, wie

das z. B. Fig. 131 zeigt, welche die i^-Linie

über einer Protuberanz nach einer Beob-

achtung von H. C. Vogel darstellt. Dabei

bemerkt man auch deutlich eine Verzerrung

der hellen Linientheile, welche durch die

rasche Bewegung der Gase in der Protuberanz nach dem DoppLER'schen Princip

bewirkt ist. Vielleicht noch markanter zeigt sich eine wirbelartige Bewegung in

einer von Vogel am 3. Juni 187 1 beobachteten Protuberanz durch eine doppelte

Verkrümmung der i^-Linie, wie in Fig. 132 abgebildet ist.

Wie man eine Protuberanz auf einmal überblicken kann, ist bei Besprechung

der Protuberanzenspectroskope auseinander gesetzt worden. Hier mag nur noch

die Bemerkung Platz finden, dass ein und dieselbe Protuberanz in den ver-

schiedenen Wasserstofflinien ein verschiedenes Aussehen hat, was sich einfach

daraus erklärt, dass die nach dem Violett zu gelegenen Wasserstoftlinien durch

eine höhere Temperatur bedingt sind. Die Natriumlinien zeigen bisweilen eine

doppelte Umkehr, d, h. sie erscheinen hell und sehr breit, zeigen dabei aber in

ihrer Mitte ein schmales, schwarzes Streifchen, also etwa gerade umgekehrt wie

sie in Fig. 129 abgebildet sind. Die Länge der Linien im Protuberanzenspectrum

ist wesentlich verschieden; am längsten erscheinen die Linien des Wasserstofts,

dann folgen die des Heliums, Natriums, Magnesiums etc. Auch die Auswahl

der Metalllinien, welche hell erscheinen können, ist scheinbar willkürlich, doch

dürften da Temperaturverhältnisse in der Hauptsache bestimmend einwirken,

wenigstens sind es vorwiegend die sogen, langen Linien, welche man im Metall-

spectrum entworfen durch den elektrischen Flammenbogen beobachtet, die in

den Protuberanzenspectren hell erscheinen. Je nachdem in einer Protuberanz

die gewöhnlichen Linien des Chromosphärenspectrums vorkommen oder noch
eine mehr oder minder grosse Anzahl von Metalllinien auftreten, wird man
Wasserstoff- und metallische Protuberanzen unterscheiden können; erstere

26*

(A. 132.)



404 Astrospectroskopie.

pflegen sich auch meistens durch eine leichtere wolkenartige Form vor letzteren

auszuzeichnen.

Was endlich das Spectrum der Sonnencorona betrifft, so ist dasselbe

nur bei totalen Sonnenfinsternissen zu beobachten, da ausserhalb derselben die

Erleuchtung der Erdatmosphäre zu stark ist. Es besteht im Wesentlichen aus

einem ziemlich hellen, continuirlichen Spectrum, auf welchem die Wasserstoff-

linien hell hervortreten, und ausserdem eine schon im Chromosphärenspectrum

erwähnte helle grüne Linie bei 53 1*70 |x(i., welche man als Coronalinie bezeichnet

und, da sie mit keiner Linie einer irdischen Substanz identisch ist, einem

besonderen Stoff, dem Coronium, zuschreibt. Im Sonnenspectrum tritt dieselbe

mit einer Eisenlinie bei 53 1*72 |X[x als feine Doppellinie auf. Ausserdem haben

einige Beobachter auch die dunkelsten Absorptionslinien des Sonnenspectrums —
wenn auch schwach — im Coronaspectrum wahrgenommen, was darauf hindeuten

würde, dass ein kleiner Theil des von der Corona ausgesandten Lichtes reflektirtes

Sonnenlicht ist, wie das auch Polarisationsbeobachtungen bestätigten. Der weit-

aus grösste Theil des Coronalichtes gehört aber dieser selbst an und muss, wie

das continuirliche Spectrum andeutet, von glühenden festen oder flüssigen

Partikelchen herrühren, denn dass die hier befindlichen Gase unter einem so

hohen Druck ständen, dass sie ein continuirliches Spectrum aussenden könnten,

ist vollständig ausgeschlossen.

Soweit die thatsächlichen Ergebnisse bei der spectroskopischen Beobachtung

der Sonne. Hier auf die verschiedenen sowohl darauf als auch auf den sonstigen

Wahrnehmungen an der Sonne basirten Theorien über die Constitution derselben

näher einzugehen, als oben gelegentlich schon geschehen ist, dürfte bei der

gebotenen Raumbeschränkung um so weniger angezeigt sein, als ja keine der

bestehenden Theorien alle Erscheinungen zu erklären vermag und ausserdem in

dem Specialartikel über die Sonne darauf näher eingegangen werden wird. Auch

in den folgenden Abschnitten soll auf die theoretischen Betrachtungen der einzelnen

Gebiete aus den gleichen Gründen keine Rücksicht genommen werden, dagegen

wäre es vielleicht hier am Platze, die von H. C. Vogel vorgeschlagene Bezeichnung

der neuerlich aufgefundenen Linien des Wasserstoffs zu erwähnen. Bei Entdeckung

dieser in das Ultraviolett hinein sich erstreckenden Linien hatte Huggins eine ziem-

lich willkürliche Bezeichnung derselben vorgeschlagen, dieselbe aber zu Gunsten

der viel rationelleren VoGEL'schen Vorschläge nicht aufrecht erhalten. Danach

haben wir für
Bezeichnung nach

Linie
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Das Nordlicht

ist ebenso wie das gleich zu besprechende Zodiakallicht seiner Natur nach noch

keineswegs aufgeklärt, doch dürften vielleicht beide Erscheinungen in der Atmo-

sphäre der Erde ihren Sitz haben. Das Spectrum des ersteren besteht aus einigen

liellen Linien, Streifen und Banden, die je nach der untersuchten Stelle in einem

Nordlicht verschieden an Zahl und Intensität sind. Die letztere ist überhaupt

gering mit Ausnahme der hellen sogen. »Nordlichtlinie« im Grün, deren Wellen-

länge sich im Mittel aus den verschiedensten Bestimmungen zu 557*1 {i|x ergiebt.

Für die rothen Partien der Nordlichter scheint eine Linie im Roth (629'8 \x\i.)

charakteristisch zu sein, die sich bei Einstellung anderer Partien nicht zeigt

und mit deren Auftreten ein Verblassen der NordHchtlinie verbunden ist.

Möglicher Weise gehört diese jothe Linie dem Stickstofifspectrum an, wenigstens

fällt sie mit dem hellsten Theile der ersten Liniengruppe dieses Elementes zu-

sammen. Auch die Nordlichtlinie ist sehr schwach im Spectrum des Stickstoffs

zu erkennen, während Vogel auch noch die Identität anderer I^inien aus dem

Nordlichtspectrum mit solchen von atmosphärischen Gasen sehr wahrscheinlich

gemacht hat. Danach sieht er das letztere lediglich als eine Umbildung des
o

Luftspectrums an, eine Anschauung, die durch Versuche von Angström und

Hasselberg gestützt wird, welche durch elektrische Entladungen in verdünnter

Luft bei möglichst niedriger Temperatur eine Anzahl der Linien des Nordlicht-

spectrums künstlich erzeugen konnten, wobei jedoch niemals die eigentliche

Nordlichtlinie beobachtet wurde. Danach dürfte ein Spectrum mit nur dieser

hellen Linie aufgelagert einem modificirten Luftspectrum als Erklärung für das

Nordlichtspectrum anzusehen sein. Welcher Ursache jenes nur aus der hellen

Nordlichtlinie bestehende Spectrum seine Entstehung verdankt, wissen wir nicht,

doch sei hier noch die auffällige Erscheinung erwähnt, dass sich die Nordlicht-

linie am ganzen Himmel spectroskopisch nachweisen lässt, wenn auch nur ein

schwaches Nordlicht an einem Theil desselben sichtbar ist. Dieser letztere

Umstand mag vielleicht zur Aufklärung des Widerspruchs dienen, dass manche

Beobachter, wie Respighi, Vogel und Wright im

Spectrum des Zodiakallichtes

die grüne Nordlichtlinie gesehen haben, während andere wie Piazzi-Smyth,

Tacchini, Cacciatore und Ricca sie nicht wahrnehmen konnten. Darin stimmen

die verschiedenen Beobachter aber überein, dass dieses Spectrum in der Haupt-

sache ein continuirliches ist, das sich etwa von Linie Z> bis G erstreckt und

nach den Enden zu an Helligkeit erhebHch abnimmt. Unter sehr günstigen

Umständen hat Wright eine verhältnissmässig geringe Spaltöffnung anwenden

können und dann den Absorptionsstreifen 8 in der Nähe von D gesehen, sodass

wohl der Schluss nicht unberechtigt ist, dass durch den wegen der geringen In-

tensität des Zodiakallichtes nothwendigen weiten Spalt die FRAUNHOFER'schen

Linien nicht mehr mit genügender Schärfe hervortreten, dass aber sonst das

Spectrum des Zodiakallichtes nichts weiter als ein reflektirtes Sonnenspectrum ist.

Als ein solches stellen sich auch naturgemäss die Spectren des Mondes und der

Planeten dar, höchstens können die Atmosphären der letzteren weitere Absorptions-

erscheinungen hervorrufen, denn selbst in dem Falle, dass noch einer der Planeten

sich in glühendem Zustande befinden sollte, so würde doch dadurch nur ein

stärkeres Aufleuchten des continuirlichen Spectrums, nie aber ein solches von

hellen Linien hervorgerufen werden.
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Das Spectrum des Mondes und der Planeten.

Das Spectrum des Mondes stimmt, soweit es untersucht ist, mit dem
der Sonne völlig überein, ein weiterer Beweis für das Fehlen einer Atmosphäre

von nennenswerther Dichte auf dem Monde. Die besonders gefärbten Stellen

seiner Oberfläche üben entweder keine Absorption, oder diese dehnt sich über

grössere Theile des Spectrums aus und ist deshalb hisher noch nicht constatirt.

Das Spectrum des Merkur zeigt eine Verstärkung der bedeutendsten erd-

atmosphärischen Linien wie auch eine ziemliche Lichtarmuth im Blau und Violett,

Ob diese Beobachtungen von Vogel wirklich reell sind oder nur der sehr geringen

Höhe, in welcher der Planet Morgens und Abends beobachtet werden musste,

ihre Entstehung verdanken, konnte bis jetzt nicht entschieden werden. Hat die

Absorption auf dem Merkur ihren Ursprung, so würde das heissen, dass die

Atmosphäre desselben von der der Erde nicht sehr verschieden ist. Bei einer

in Potsdam gemachten photographischen Aufnahme konnten zwischen 487 [Xfx

und 380 fj,|x 28 IJnien mit dem Tageslichtspectrum identificirt und überhaupt

auf dieser Strecke eine völlige Uebereinstimmung beider Spectra constatirt

werden.

Weit bequemer lässt sich das Spectrum der Venus beobachten, und es

ist von Segchi, Huggins und Vogel genauer untersucht, wobei sich zunächst eine

völlige Uebereinstimmung mit dem Sonnenspectrum gezeigt hat (zwischen 460 fxfx

und 406 fxiJL fanden sich bei einer photographischen Aufnahme 500 Linien, die

nach Lage und Intensität völlig mit den Sonnenlinien übereinstimmten); ferner

wurde eine Verstärkung der tellurischen Linien gegen das rothe Ende des

Spectrums hin, sowie das Auftreten einzelner neuer, sehr feiner Absorptionslinien

beobachtet. Danach wäre die Venusatmosphäre der unsrigen ähnlich, enthielte

jedenfalls Wasserdampf, aber entweder muss man annehmen, dass sie ziemlich

dünn ist oder im Gegentheil sehr dunstreich, sodass die Sonnenstrahlen nicht

tief eindringen können; letztere Conjectur hat nach dem Aussehen der Venus-

oberfläche die grössere Wahrscheinlichkeit für sich.

Das Spectrum des Mars haben hauptsächlich Huggins, Vogel, Maunder und

Campbell untersucht, wobei sich ein Widerspruch insofern ergeben hat, als die

drei erst genannten ein deutliches Hervortreten der tellurischen Linien besonders

im Gelb und Roth (ja Huggins glaubt sogar ein neues Absorptionsband zwischen

586 und 584 [i-jx constatirt zu haben) sowie eine allgemeine Absorption der

blauen und violetten Theile des Spectrums wahrnahmen, während Campbell keinen

Unterschied zwischen dem Mars- und dem Mondspectrum fand. Maunder beschreibt

im Spectrum der dunkeln Marsflecke eine merkliche Schwächung des Roth und

Gelb, im Gegensatz zu Huggins, der nur ein allgemeines Dunklerwerden des

Spectrums beobachtete. Im Spectrum des südlichen Polarflecks ist nach

Maunder das Roth besonders schwach, dagegen Gelb und Grün hell, während

er im Spectrum des Marsmondes gerade das Umgekehrte wahrzunehmen

glaubte.

Die Spectren der Planetoiden sind noch wenig untersucht, und für viele

der jetzt üblichen Spectralapparate ist eine spectroskopische Beobachtung der

meisten kleinen Planeten wegen deren geringer Helligkeit undurchführbar. Vogel

konnte im Spectrum derVesta das Vorhandensein der 7^-Linie und der Linien-

gruppe b sicher nacliweisen, das des atmosphärischen Bandes 8 blieb ihm zweifel-

haft; war das letztere aber zu sehen, so konnte es bei dem hohen Stande des

Planeten nicht in der Erdatmosphäre entstanden sein. Bei Flora war in dem

sehr schwachen continuirUchen Spectrum keine Linie zu constatiren.
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DasSpectrum des Jupiter zeigt zunächst wiederum das Auftreten tellurischer

Linien, dann aber eine Absorptionsbande von 617-8 (J-fx Wellenlänge, von der

Vogel constatirt hat, dass sie im Spectrum der Erdatmosphäre nicht vorkommt.

Man braucht indessen daraus noch nicht auf das Vorhandensein eines besonderen

Stoffes in der Jupiteratmosphäre zu schliessen, sondern der erwähnte Streifen

kann sehr wohl nur durch besondere Vertheilung des Druckes und der Tempe-

ratur hervorgerufen sein. Im Uebrigen zeigt das Jupiterspectrum völlige Ueber-

einstimmung mit dem der Sonne, und es konnten auf einem Photogramm

zwischen 446 und 405 |x|ji, 100 Linien des Sonnenspecirums aufgefunden werden.

Le Sueur wies zuerst nach, dass das Spectrum der in der Aequatorgegend des

Jupiters auftretenden dunkeln Streifen von dem der hellen Partien des Planeten

sich dadurch unterscheide, dass zwar keine neueren Absorptionshnien und -bänder

hinzukommen, die vorhandenen^ aber dunkler und breiter erscheinen, und dass im

Allgemeinen Blau und Violett in höherem Grade geschwächt sind als die anderen

Theile des Spectrums. Ganz das Gleiche konnte Vogel im Spectrum des in

den Jahren 1880—83 besonders gut sichtbaren rothen Flecks constatiren. Alle

diese Beobachtungen würden darauf hindeuten, dass das Licht dieser dunkeln

Stellen einen weiteren Weg in dem absorbirenden Mittel zurückzulegen hat als

das der helleren Partien, d. h., dass die dunkeln Streifen tiefere Einschnitte in

der Atmosphäre andeuten. Da nun die Zahl und Vertheilung dieser dunkeln

Stellen keineswegs eine constante, sondern vielmehr mit der Zeit wechselnde

ist, so wird damit auch das ganze Spectrum des Jupiter gewissen Schwankungen

in Bezug auf die Stärke der Absorption unterworfen sein. Dass ein etwaiges

Selbstleuchten des Jupiter nicht aus dem Spectrum erkannt werden kann, ist

oben schon angedeutet, denn da bei seiner geringen Helligkeit Jupiter höchstens

in Rothglut sich befinden kann, so würde dadurch ein helleres Leuchten der

rothen und gelben Partien des Spectrums hervorgerufen werden, was von einer

vermehrten Absorption im Blau und Violett nicht zu unterscheiden wäre. Vogel

hat auch die Spectren der Jupitertrabanten untersucht, aber nur con-

statiren können, dass ausser dem oben erwähnten charakteristischen dunkeln

Band noch ein weiterer atmosphärischer Streifen im Spectrum auftritt, wonach

also die Atmosphäre dieser Trabanten der des Jupiter selbst sehr ähnlich wäre.

Ausserdem konnten auf photographischem Wege bei den vier hellsten Satelliten

FRAUNHOFER'sche Linien nachgewiesen werden, bei dem dritten derselben bis zu

40 zwischen 487 und 370 {x|x.

Das Spectrum des Saturn ist dem des Jupiter ausserordentlich ähnlich, nur

erheblich viel hchtschwächer. Auch das Absorptionsband bei 618 fi.|x ist im

Spectrum der Saturnkugel deutlich vorhanden, fehlt jedoch in dem des Ringes,

sodass man bei diesem entweder gar keine oder nur eine sehr dünne Atmo-

sphäre annehmen muss. Im Uebrigen haben photographische Aufnahmen des

Saturnspectrums von Vogel und Huggins dargethan, dass sowohl in diesem

wie in dem Spectrum der Ringe FRAUNHOFER'sche Linien auftreten, und dass

beide Spectren (bis auf den oben erwähnten Punkt) völlig übereinstimmen.

Das Spectrum des Uranus lässt wegen seiner geringen Helligkeit bei

direkter Beobachtung nur eine Anzahl dunkler Absorptionsstreifen, aber kaum

irgend welche FRAUNHOFER'sche Linien erkennen, doch hat Huggins wenigstens das

Vorhandensein der dunkleren derselben auf photographischem Wege nachgewiesen,

ja letzterer hat sogar einige derselben messen können, wobei sich ferner gezeigt

hat, dass in dem brechbareren Theil des Uranusspectrums weder Absorptions-

bänder noch helle Linien auftreten, welche letzteren Lockyer gesehen haben
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wollte. Die direkten Beobachtungen über die Lage der dunkeln Streifen von

HuGGiNS, H. C. Vogel und Keeler stimmen gut überein und beweisen, dass

die dunkle Bande bei 618 [x[i auch im Spectrum des Uranus vorhanden ist, sowie

dass die Absorption in der Atmosphäre dieses Planeten eine ungewöhnlich starke

und von der der Erdatmosphäre verschiedene ist, wenn auch beide darin sich

gleichen, dass von der 7^-Linie ab im Blau und Violett nur noch eine allgemeine

Absorption stattfindet.

Das Spectrum des Neptun endlich ist so lichtschwach, dass Fraun-

HOFER'sche Linien gar nicht mehr und dunkle Absorptionsstreifen mit Mühe darin

zu erkennen sind, doch gelang es Vogel, eine allgemeine Uebereinstimmung

derselben mit denjenigen des Uranus nachzuweisen.

Das Spectrum der Kometen.

Theilweise um die Sonne kreisend und theilweise nach einmaliger An-

näherung an dieselbe sich im Welträume verlierend, bilden die Kometen
gleichsam ein Verbindungsglied zwischen dem Sonnensysteme und der Fixstern-

welt, und daher wird man beim Uebergange der spectroskopischen Betrachtung

von ersterem zu letzteren die Besprechung der Kometenspectra als natürliche

Brücke anzusehen haben. Dieselben bestehen im Allgemeinen aus einem con-

tinuirlichen Spectrum, in welchem drei helle Bänder aufleuchten. Diese letzteren

setzen sich aus einer grossen Anzahl heller Linien zusammen, welche gegen das

Violett hin an Helligkeit und Abstand verlieren. Betrachtet man dieselben bei

weit geöffnetem Spalt, wie er wegen der Lichtschwäche der Kometen meistens

angewendet werden muss, so erscheinen jene hellen Partien als einseitig (d. h.

nach dem Violett zu) verwaschene Bänder mit ziemlich scharfer Grenze gegen

das Roth. Dabei pflegt das Maximum der Helligkeit nicht mit dieser Grenze

zusammenzufallen, sondern etwas gegen das Violett hin verschoben zu sein, ein

Umstand, der die zum Theil recht erheblichen Differenzen in der Lagenbestimmung

dieser Bänder erklärt. Da diese Maximalhelligkeit möglicherweise keine feste

Lage in dem Bande hat, so ist es richtiger, bei der Wellenlängenbestimmung

die scharfe Grenze gegen das Roth hin einzustellen. Die besten darauf bezüg-

lichen Messungen geben im Mittel die Wellenlängen der drei Bänder zu 563"0,

516"6 und 471'9 |j.jx. Es unterliegt keinem Zweifel, dass diese drei hellen

Kometenbänder identisch sind mit denen der Kohlenwasserstoffe, die bei allen

diesen gleich sind und wahrscheinlich dem Acetylen, einem der Zersetzungs-

produkte der Kohlenwasserstoffe, ihr Dasein verdanken, und deren Wellenlängen

563"5, 516"5 und 473"8 [i[). betragen. Ein Unterschied zwischen den Spectren

der Kohlenwasserstoffe und der Kometen besteht nun darin, dass in ersteren

noch zwei weitere Bänder (je eines im Roth und Violett bei 618"8 und 43L2 ff.\i)

vorhanden sind, welche bei den Kometen fehlen, was seine Erklärung wohl am
einfachsten dadurch findet, dass diese beiden — nebenbei schwächsten — Banden

im Kohlenwasserstoffspectrum bei niedrigen Temperaturen nicht auftreten. Doch

fand Vogel im Komet 1882 I einen rothen Streifen bei 613 }x[i,, der möglicher

Weise dem rothen Kohlenwasserstoff bände angehört. Ein weiterer Unterschied

zwischen dem Kohlenwasserstoff- und dem Kometenspectrum besteht darin, dass

in ersterem die Helligkeitsmaxima der einzelnen Banden mit der scharfen Kante

nach Roth hin zusammenfallen, wobei auch erwähnt sei, dass man in den

meisten Kohlenwasserstoffbändern eine Anzahl (etwa bis fünf) Unterabtheilungen

beobachten kann, von denen Hasselberg die eine im Grün bei 512'9 fxjx in den

Kometenspectren 1882 II und 1884 I unterscheiden konnte, ein Beweis einmal
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dafür, dass man in den Kometenspectren wirklich ein Kohlenwasserstofispectrum

vor sich hat, und ferner, dass die in ersteren auftretende Verschiebung der

Maximalhelligkeit gegen Violett hin nicht etwa ais ein besonders helles Auf-

leuchten einer der erwähnten Unterabtheilungen aufzufassen ist. H. C. Vogel

hat nun nachgewiesen, dass wenn man die durch Erhitzen aus Meteorsteinen

austretenden Gase, hauptsächlich Kohlenwasserstoff- und Kohlenoxydgas, in einer

GEissLER'schen Röhre unter Verwendung eines starken Funkeninductors zum
Leuchten bringt, in dem engen Theiie der Röhre ein Spectrum auftritt, welches

dem Kometenspectrum viel mehr ähnelt als das reine Kohlenwasserstoffspectrum,

besonders was die Verschiebung der Helligkeitsmaxima betrifft. Auch traten in

dem von Vogel künstlich erzeugten Spectrum zwei für gewöhnlich im Kometen-

spectrum fehlende Streifen auf, die aber Campbell im Spectrum des Kometen

1893 IV bei 487 und 455|i.(ji, beobachtet hat. Auf etwas anderm Wege suchte Hassel-

berg künstlich das Kometenspectrum herzustellen, was ihm — wenn auch durch-

aus nicht vollständig — so doch angenähert dadurch gelang, dass er durch Kohlen-

wasserstoff in weiten GEissLER'schen Röhren unter möglichst herabgeminderten

Druck- und Temperaturverhältnissen disruptive elektrische Entladungen hindurch-

schickte. Man wird also wohl sagen dürfen: die drei hellen Bänder des Kometen-

spectrums gehören einem theils durch Vermischung mit Kohlenoxydgas, theils

durch geringen Druck und niedrige Temperatur modificirten Kohlenwasserstoff-

spectrum an. Eine auffällige Erscheinung trat im Spectrum der Kometen 1882 I und

11 auf, indem nämlich bei Annäherung an die Sonne die Z?-Linie hell aufleuchtete,

während die Kohlenwasserstoff bänder fast ganz verschwanden; mit der grösseren

Entfernung der Kometen von der Sonne nahm die Intensität der Natriumlinie

ab. Versuche von E. Wiedemann und solche von Hasselberg haben gezeigt,

dass, wenn man in eine mit Kohlenwasserstoff gefüllte GEissLER'sche Röhre

Natrium eirführt und dieses erhitzt, während starke disruptive Entladungen durch

die Röhre gehen, das Spectrum des Natriums das des Kohlenwasserstoffs

. chliesslich völlig überdeckt, sodass also nicht nur das Vorhandensein von

Natrium — wenigstens in den genannten beiden Kometen — sondern wohl auch

ferner nachgewiesen ist, dass das Selbstleuchten der Kometen durch disruptive

elektrische Entladungen zu Stande kommt. Dass die Natriumlinien gerade in

den Spectren dieser beiden Kometen auftraten, erklärt sich wohl am un-

gezwungensten daraus, dass diese letzteren der Sonne so nahe kamen, dass das

vorhandene Natrium in Dampfform übergehen konnte. Bei dem Kometen 1882 II

beobachteten übrigens Copeland und J. G. Lohse, dass kurz nach seiner grössten

Sonnennähe ausser der D-Lime auch fünf helle Linien im Gelb und Grün
sichtbar waren, die nach den Messungen wohl sicher den stärksten Eisenlinien

in diesem Theiie des Spectrums entsprechen.

Ausser diesen hellen Banden und Linien enthält das Kometenspectrum auch

noch ein continuirliches Spectrum, dessen Intensität gegenüber den Bändern

nicht nur bei den einzelnen Objecten, sondern auch in den verschiedenen Punkten

ihrer Bahnen wechselt. Dass ein Theil desselben von reflektirtem Sonnenlicht

herrührt, haben photographische Aufnahmen, die Huggins von den Spectren der

Kometen 1881 11 und 1882 1 gemacht hat, bewiesen, da in diesen zweifellos

FRAUNHOFER'sche Linien zu sehen waren; damit stimmt überein, dass ein Theil

des KometenHchtes polarisirt ist. Dass aber auch ein Theil des continuirlichen

Spectrums durch das Eigenlicht der Kometen zu Stande kommt, bewies die

photometrische Beobachtung des Kometen 1884 1, bei welchem G. Müller eine

Lichtzunahme um 1*3 Grössenklassen innerhalb weniger Stunden am i. Januar 1884
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constatirte, während H. C. Vogel gleichzeitig im Spectroskop eine starke Auf-

hellung im continuirlichen Spectrum des Kerns beobachtete, wobei die hellen

Bänder zwar an sich Veränderungen, aber keine Lichtzunahme erfuhren. Hasselberg

hat nun gezeigt, dass wenn man Kohlenwasserstoff und Sauerstoff gleichzeitig

unter dem Druck von etwa einer Atmosphäre in einem GEissLER'schen Rohr hat,

die elektrischen Entladungen in demselben eine helle, gelbe, eigenthümlich

flammende Lichterscheinung geben, welche ein continuirliches Spectrum aussendet.

So kann man sich also ungefähr auch das Aufleuchten des continuirlichen

Spectrums bei den Kometen erklären, besonders da dabei wiederholt eine

gelbliche Färbung des Kernes beobachtet ist. Jedenfalls haben wir es bei der

Lichtentwickelung der Kometen mit elektrischen und zwar wohl disruptiven

Entladungen zu thun.

Die den Kometen der Bahn nach verwandten Sternschnuppen und Meteore

sind in Bezug auf ihre Spectren wenig untersucht. Sie haben ein continuirliches

Spectrum, hervorgerufen durch das Glühen ihrer festen Masse, in dem gelegentlich

das Grün stark hervortritt. Secchi will die Magnesiumlinie, andre dagegen Linien im

Roth wahrgenommen haben, sicher verbürgt ist durch Konkoly wohl nur das

Auftreten der Natriumlinie. Diese leuchtet gelegentlich nicht gleich im Anfang,

sondern erst nach einiger Zeit auf, was sich wohl ungezwungen durch die

Temperatursteigerung, die das Natrium allmählich erst zum Verdampfen bringt,

erklärt. Im Uebrigen bieten die auf die Erde gestürzten Meteorsteine ganz

direkt das Material für die Untersuchung der Bestandtheile dieser Himmels-

körper.

Die Spectra der Fixsterne.

Die Spectra der* Fixsterne zeigen schon bei oberflächlicher Beobachtung

auffallende Unterschiede, die sich noch erheblich vermehren, sobald man in ein

genaueres Studium derselben eintritt. Wenn man sich daher einen Ueberblick

über die Sternspectra verschaffen will, so ist es nöthig, dieselben zu klassificiren.

Der erste Versuch einer solchen Klassifikation rührt von Fraunhofer her, der

gelegentlich seiner Untersuchungen über Brechungs- und Farbenzerstreuungs-

vermögen einzelner Glasarten im Wesentlichen drei verschiedene Arten von

Sternspectren erkannte, als deren Repräsentanten er Sirius, Capella und Beteigeuze

aufführte. Er hat damit die Haupttypen der Sternspectren richtig charakterisirt,

wenn er dieselben auch noch nicht als solche bezeichnete. Da diese Unter-

suchungen lange vor Entdeckung der eigentlichen Spectralanalyse und gleichsam

nur beiläufig angestellt waren, so fanden dieselben keine besondere Beachtung,

sodass später Secchi unabhängig davon an eine Eintheilung der Sternspectra

ging, welche er im Jahre 1863 in zwei Klassen schied, die sich nicht allein auf

das Spectrum, sondern auch auf die Farbe der Sterne bezogen, indem die eine

cefärbte, die andere weisse Sterne umfasste. 1866 fügte er einen weiteren

Typus hinzu, der in der Hauptsache die blauen Sterne umfasste, und machte

1868 noch auf einen vierten Typus aufmerksam, der ihm bisher deshalb ent-

gangen war, weil ihm vorwiegend schwache Sterne angehörten. Zum Schluss

fand er noch bei zwei Sternen das Wasserstofifspectrum, die er deshalb als

Vertreter einer fünften Klasse ansah. Danach ist schliesslich die SECcm'sche

Eintheilung der Fixsternspectra die folgende:

L Typus. Die Farbe dieser Sterne ist weiss (Sirius, Altair, Regulus etc.).

Ihr Spectrum besteht aus den sieben Farben, welche durch vier starke schwarze

Linien unterbrochen sind, eine im Roth, die andere im Grünblau, die beiden
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letzten im Violett. Sie gehören dem Wasserstoff an. Fast die Hälfte aller

Sterne gehört hierher.

II. Typus. Die Farbe dieser Sterne ist gelb (Capeila, Pollux, Arcturus etc.).

Ihr Spectrum ist vollständig dem der Sonne zu vergleichen, also von vielen sehr

feinen, dicht zusammenstehenden schwarzen Linien durchsetzt, die dieselben

Stellen wie im Sonnenspectrum einnehmen. In manchen Sternen sind diese

Linien ausserordentlich schwach (Pollux, Capeila), in anderen breit und sehr

deutlich (Arcturus, Aldebaran). Procyon kann als die Zwischenstufe von I zu II,

Aldebaran als der Uebergang von II zu III angesehen werden.

III. Typus. Die Farbe dieser Sterne ist orange und roth (a Herculis,

a Orionis). Das Spectrum ist als aus zwei übereinander gelagerten Spectren zu-

sammengesetzt zu betrachten, von denen das eine aus breiten dunklen Streifen

besteht, welche das ganze SpectYum so theilen, dass es den Anblick von der

Seite des Roth her beleuchteter Säulen darbietet, während das andere die

schwarzen feinen Linien enthält, die das Spectrum des II. Typus charakterisiren.

Die Lage der Hauptlinien ist in allen Sternen dieselbe.

IV. Typus. Die Farbe dieser Sterne ist blutroth. Das Spectrum enthält

drei fundamentale Zonen: Gelb, Grün und Blau. Bei einigen Sternen ist auch

noch eine Andeutung der rothen Zone zu erkennen. Während beim III. Typus

die Banden nacli Violett scharf begrenzt erscheinen und nach Roth zu verwaschen

sind, sind sie hier nach Roth zu scharf begienzt und nach Violett verwaschen.

Die Helligkeit der Sterne dieses Typus ist nur gering.

V. Typus. Einige wenige Sterne geben direkt das Spectrum des Wasser-

stoffs (ß Lyrae, 7 Cassiopeae).

Diese Klassifikation von Secchi ist zunächst eine rein äusserliche, auf die

augenfälligen Unterschiede der Spectren begründete, doch hat ihr Urheber nach-

träglich eingesehen, dass dieselbe auch eine auf die physische Beschaffenheit

der Sterne besonders auf die Temperaturverhältnisse bezügliche Bedeutung hat.

Den SECCHi'schen Typen schliesst sich im Wesentlichen die von Pickering

bei Aufstellung des »Draper Katalogs«, der die Spectren von 10351 Sternen

umfasst, befolgte Klassificirung an, nur dass dieselbe sich lediglich auf das Aus-

sehen der auf der photographischen Platte sichtbaren Theile der Sternspectren

bezieht und eine viel detaillirtere ist; auf Beziehungen zu der Constitution der

betreffenden Sterne ist dabei nicht geachtet, Pickering äussert sich über seine

Spectraltypen im 26. und 27. Bande der »Annais of Harvard College Observatory«

etwa folgendermaassen:

»Wenn man die Spectren einer grossen Zahl von Sternen photographirt, so

findet sich eine Form vorherrschend. Sie besteht aus einem nahezu continuir-

hchen Spectrum, durchkreuzt von einer Reihe mit grosser Regelmässigkeit an-

geordneter dunkler Bänder oder Linien. Die Zwischenräume zwischen den

Linien verringern sich mit der Wellenlänge. Diese Linien scheinen der Anwesen-

heit von Wasserstoff ihr Dasein zu verdanken. Sie haben die folgenden

Bezeichnungen und in Millionstel Millimeter ausgedrückten Wellenlängen:

a 388-9

ß 383-6

7 379-8

8 377-1

c
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Die erste dieser Linien liegt im Roth und erscheint in den Photographen

nicht. Die dritte ist hier aus Bequemlichkeit G genannt. Sie darf nicht mit der

benachbarten breiten Bande bei Wellenlänge 431 [xp. verwechselt werden, die im

Sonnenspectrum erscheint und von Fraunhofer G genannt wurde. Sterne, die

das oben beschriebene Spectrum zeigen, gehören zum I. Typus nach der

gewöhnlichen Klassifikation der Sternspectra. Die ^-Linie 393*4 \s.^ ist auch

meistens sichtbar, doch schwankt ihre Intensität bei verschiedenen Sternen.

Danach erhält die Bezeichnung:

A ein Spectrum, in dem keine anderen als die oben erwähnten Linien

sichtbar sind.

B ein Spectrum, in dem man noch andere Linien entdeckt. Die am
häufigsten gesehenen Linien haben die Wellenlängen 402"6 [xjx und 447" 1 [xfi.

Viele Sterne im Orion und Canis major gehören in diese Klasse.

C ein Spectrum des ersten Typus, in welchem die G- und /z-Linien doppelt

zu sein scheinen. Es ist nicht sicher, ob diese Erscheinung der Wirklichkeit

entspricht, da sie durch bei stärkerer Dispersion gemachte Aufnahmen nicht

bestätigt wird. Vielleicht entsteht sie aus mangelhafter Focusirung, oder es lässt

die Anwesenheit der oben erwähnten Bande von der Wellenlänge 431 [Xfx in

einigen Fällen die G^-Linie doppelt erscheinen.

D ein Spectrum des ersten Typus, welches helle Banden enthält.

Die Buchstaben E bis L sind für verschiedene Varietäten der Spectra des

Typus II gebraucht. Der helle Theil der Spectren wird von den Linien K und l'

eingeschlossen. Die ^Linie (Wellenlänge 393'4 [x[jl) hat in diesen Spectren

nahezu die gleiche Intensität wie die j^T-Linie. Die anderen Linien sind meistens

schwach. Es bezeichnet:

E ein Spectrum, in dem nur die Linien F, H und K sichtbar sind und

dessen Intensität keine plötzliche Aenderung erleidet.

F ein Spectrum, in dem die Linien, G und /z, wenn auch schwach, vorhanden

sind. Man kann das Spectrum als ein solches des ersten Typus ansehen, in

welchem die ^-Linie sehr stark und die G- und /z-Linien nur schwach sind.

G ein Spectrum, in dem noch weitere Linien bemerkbar sind.

H ein Spectrum, welches dem unter F beschriebenen ähnelt, nur dass die

Intensität des Spectrums plötzlich abnimmt, wenn die Wellenlänge kleiner als

431 (XfjL wird. Dieses letztere ist eine bei nahezu allen Spectren des dritten

Typus auftretende Erscheinung und wurde anfangs als Kriterium für ein solches

Spectrum angesehen. Diese Spectra wurden demgemäss bei der ursprünglichen

Prüfung der Platten zum dritten Typus gerechnet.

/ ein Spectrum, in dem noch weitere Linien sichtbar sind.

K ein Spectrum, in dem helle Banden sichtbar sind, wenn das Spectrum

gut definirt ist. Dieselben mögen ihre Entstehung hellen Theilen des Spectrums,

die von zwei dunkeln Banden eingeschlossen sind, verdanken.

L ein Spectrura, welches andere Varietäten dieser Form zeigt.

M bezeichnet ein Spectrum des dritten SECCHi'schen Typus. Die Differenz

zwischen diesem und dem zweiten ist im photographischen Theil der Spectra

viel weniger ausgeprägt als im sichtbaren. Der auffälligste Unterschied ist der,

dass in den Spectren des dritten Typus die Intensität sich bei der Wellenlänge

476"2 (Xfj. plötzlich ändert. Strahlen grösserer Wellenlänge als diese sind schwächer

als solche von kürzerer.
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N ist reservirt für die Sterne des vierten Typus, obwohl kein Stern dieses

Typus hell genug ist, um bei der rothen Farbe aller solcher Sterne im »Draper

Katalog« zu erscheinen.

O ist für Sterne gebraucht, deren Spectra hauptsächlich aus hellen Linien

bestehen, wie die von Rayet entdeckten.

F soll die Spectren von planetarischen Nebeln bezeichnen. Da die photo-

graphischen Spectren der Klassen O und F sich sehr ähneln, ist es vielleicht

angezeigt, dieselben zu einem fünften Spectraltypus zusammenzufassen. Der

einzige Stern im »Draper Katalog« ist D. C. 3889, dessen Spectrum zur Klasse

O gehört.

Mit Q sind alle Spectren bezeichnet, die nicht in den obigen Klassen ent-

halten sind.

Danach bedeuten also A, B, C und D Varietäten des ersten Typus, E bis

L solche des zweiten, M den dritten, N den vierten und O, F und Q Spectren,

welche keinem der vorhergehenden Typen ähneln.«

Zur Erläuterung dieser Spectraleintheilung diene die beigegebene Tafel, die

acht »Sternspectren nach photographischen Aufnahmen von E. C. Pickering«

enthält. Unter jedem Spectrum ist angegeben, welchem Stern es angehört,

während daneben ein Buchstabe zur Bezeichnung des Typus steht, zu dem es

nach Pickering zu rechnen ist. Bei sämmtlichen Spectren liegt das violette

Ende links, das rothe rechts vom Beschauer. Das Spectrum von a Cygni ist

besonders lange exponirt, um die Linien im Ultraviolett bei Typus A deutlich

hervortreten zu lassen, dadurch sind aber die übrigen Theile des Spectrums

überexponirt, sodass das continuirliche Spectrum die dunkeln Linien im Grün

und Blau überstrahlt hat. Nähert man sich von rechts her dem linken Ende,

so ist die erste der in Reproduction deutlich hervortretenden Linien, die Linie ß

(nach der obigen PiCKERiNo'schen Bezeichnung), dann folgen deutlich sichtbar

7, 8, e, C, TQ und schwach %; zwischen S und e zeigt sich eine schwache Linie,

deren Wellenlänge 376-4 p-f* beträgt; in der Originalplatte waren noch drei Linien

370-3 |J.fA, 369-6 \>- und 369-0 \t-\>- zu erkennen. Die erste (von rechts kommende)

deutliche Linie im Spectrum von 7 Cancri ist h, dann folgen H, a, ß, 7, 8, s,

die übrigen sind in der Tafel nicht mehr deutlich zu erkennen. In dem gerade

darunter stehenden Spectrum von B. D. — 6°, 1446 sind dieselben Linien, wenn

auch viel schwächer, so doch deutlich zu erkennen, ausserdem zwischen H und

a eine schwache Linie, die nicht mit der ^-Linie (393-4 \>-\>) identisch ist, denn

ihre Wellenlänge beträgt 392-2 \>-\>-\ auch einige Linien grösserer Wellenlänge

sind .schwach angedeutet. Das Spectrum von r) Bootis ist ebenso wie das von

a Cygni stark überexponirt, um die violetten Theile des Typus G deutlich zur

Anschauung zu bringen, wodurch dann aber die Linien im Blau und Grün nicht

zur Darstellung kommen, diese zeigt das Spectrum von y) Pegasi deutlich. Im

Spectrum von 3 Virginis ist die auffällige Linie von der Wellenlänge 422-7 M-i^

nicht charakteristisch für den Typus M. Im Allgemeinen sollen diese 8 Spectren

nur Repräsentanten der verschiedenen Typen sein, und nicht etwa zur speciellen

Untersuchung der Spectren der angegebenen Sterne dienen, denn auch im besten

Lichtdruck gehen eine grosse Menge feiner Details, die das Original aufweist,

verloren.

Man sieht sofort, dass die ganze Eintheilung von Pickering lediglich mit

Rücksicht auf die Praxis aufgestellt ist, und dass der Verfasser selbst sie für

keine strenge und bindende hält, wie aus den Bemerkungen bei den Klassen

C, F und H besonders deutlich hervorgeht. Die Tendenz, eine möglichst de-
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taillirte Eintheilung der Sternspectren bei Aufstellung eines so grossen Katalogs,

wie es der »Draper Katalog« ist, festzuhalten, ist nur zu billigen, da dadurch die

Brauchbarkeit desselben für weitergehende Untersuchungen nur erhöht wird.

Wenn man jedoch eine Klassifikation der Sternspectren in der Weise anstrebt,

dass die aus derselben erkennbare, physische Beschaffenheit der betreffenden

Himmelskörper berücksichtigt ist, so wird man von den PicKERiNo'schen Buch-

staben absehen müssen. Es war Zöllner, der zuerst die Ansicht aussprach,

dass die gelben und rothen Sterne nur verschiedene Abkühlungsstufen der weissen

Sterne seien. Diese Anschauung hat H. C. Vogel seiner Nomenclatur der

Sternspectren zu Grunde gelegt, die sich schon mehrfach Anerkennung und bei

neueren spectroskopischen Untersuchungen von Fixsternen Eingang verschafft

hat. Vogel will den vierten SECcm'schen Typus nicht als einen solchen be-

stehen lassen, sondern die demselben angehörigen Sterne mit dem ersten Typus

vereinigt wissen, da sich der vierte vom ersten SECCHi'schen Typus nur durch

die allerdings augenfällige andere Anordnung der dunkeln Streifen im Spectrum

unterscheide; diese deute aber lediglich auf andere Bestandtheile in der Atmo-

sphäre der betreffenden Himmelskörper hin, nicht aber auf wesentlich andere

Temperaturen und Drucke. Nach Vogel hätte man in der Hauptsache drei

Klassen von selbstleuchtenden Gestirnen zu unterscheiden, die zugleich drei

zeitlich aufeinanderfolgende Entwickelungsphasen darstellen.

»1) Sterne, deren Glühzustand ein so beträchtlicher ist, dass die in ihren

Atmosphären enthaltenen Metalldämpfe nur eine überaus geringe Absorption

ausüben können, sodass entweder keine oder nur äusserst zarte Linien im

Spectrum zu erkennen sind. (Hierher gehören die weissen Sterne).

2) Sterne, bei denen, ähnlich wie bei unserer Sonne, die in den sie um-

gebenden Atmosphären enthaltenen Metalle sich durch kräftige Absorptionslinien

im Spectrum kundgeben (gelbe Sterne), und endlich

3) Sterne, deren Glühhitze soweit erniedrigt ist, dass Associationen der

Stoffe, welche ihre Atmosphären bilden, eintreten können, welche, wie neuere

Untersuchungen ergeben haben, stets durch mehr oder weniger breite Absorptions-

streifen charakterisirt sind (rothe Sterne).«

Auf Grund dieser Eintheilung giebt Vogel folgende Klassificirung der Stern-

spectra:

Klasse I.

Spectra, in welchen die Metallinien nur äusserst zart auftreten oder garnicht

zu erkennen sind, und die brechbareren Theile des Spectrums, Blau und Violett,

durch ihre Intensität besonders auffallen.

a) Spectra, in denen, ausser den sehr schwachen Metalllinien, die Wasser-

stofiflinien sichtbar sind und sich durch ihre Breite und Dunkelheit auszeichnen

(hierher gehören die meisten weissen Sterne, Sirius, Wega).

b) Spectra, in denen entweder einzelne Metalllinien nur ganz schwach an-

gedeutet oder garnicht zu erkennen sind und die starken WasserstofQinien der

Klasse la fehlen (ß, 7, ö, e Orionis).

c) Spectra, in denen die Wasserstofflinien hell erscheinen und ausser diesen

Linien noch die Linie D3, ebenfalls hell, sichtbar ist (bis jetzt ist nur ß Lyrae

und 7 Cassiopeae bekannt).

Klasse IL

Spectra, in denen die Metalllinien sehr deutlich auftreten. Die brechbareren

Theile des Spectrums sind im Vergleich zur vorigen Klasse matt, in den weniger

brechbaren Theilen treten zuweilen schwache Banden auf.
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a) Spectra mit sehr zahlreichen Metalllinien, die besonders im Gelb und

Grün durch ihre Intensität leicht kenntHch werden. Die Wasserstoftlinien sind

meist kräftig, aber nie so auffallend verbreitert wie bei Klasse la; in einigen

Sternen sind dieselben jedoch schwach, und bei solchen sind dann gewöhnlich

in den weniger brechbaren Theilen durch zahlreiche dichtstehende Linien ent-

standene schwache Banden zu erkennen (Capella, Arcturus, Aldebaran).

b) Spectra, in denen ausser dunkeln Linien und einzelnen schwachen

Banden helle Linien auftreten (T^Coronae und höchst wahrscheinhch die von

Wolf und Rayet beobachteten Sterne im Schwan, sowie vielleicht auch E Ge-

minorum).
Klasse IIL

Spectra, in denen ausser dunkeln Linien auch zahlreiche dunkle Banden in

allen Theilen des Spectrums auftreten und die brechbareren Theile desselben auf-

fallend schwach sind.

a) Ausser den dunkeln Linien sind in den Spectren Banden zu erkennen,

von denen die auffallendsten nach dem Violett dunkel und scharf begrenzt,

nach dem Roth matt und verwaschen erscheinen (a HercuHs, a Orionis, ß Pegasi).

b) Spectra, in denen dunkle, sehr breite Banden zu erkennen sind, von

denen die am stärksten hervortretenden nach Roth scharf begrenzt und am

dunkelsten sind, nach Violett allmählich erblassen. Sie erscheinen also nach

der entgegengesetzten Seite verwaschen, wie die Banden in den Spectren der

vorigen Unterabtheilung, auch ist ihre Anzahl geringer als dort. Das Blau und

Violett ist gewöhnlich überaus schwach. (Bisher nur schwächere Sterne als hierher

gehörig bekannt: Schjellerup, »Catal. rother Sterne« Nr. 78, 152, 173 etc.).

Ebenso wie die VoGEL'sche Klassifikation der Sternspectren nimmt die von

NoRMAN-LocKYER aufgestellte Rücksicht auf die Beschaffenheit der Himmels-

körper, aber freilich unter Zugrundelegung einer neuen von Lockyer selbst

aufgestellten Theorie über die Entstehung und Weiterentwickelung der Gestirne.

Danach bestehen alle Körper im Weltenraum aus meteoritischen Dämpfen und

Meteoren, und sie unterscheiden sich hauptsächlich durch die Dichte, mit welcher

die letzteren in den einzelnen leuchtenden Gebilden vorhanden sind, und durch

verschiedene Temperaturgrade. Eine ständig zunehmende Dichte und eine bis

zur Mitte aufsteigende und dann wieder herabsinkende Temperatur der Gestirne

kommt auch in den sieben Hauptgruppen der LocKVER'schen Spectreneintheilung

zum Ausdruck, welche übrigens alle Gestirne, also auch die Nebel und Kometen

sowie die dunkeln Sterne (Siriusbegleiter) einschliesst. Lockyer will ausserdem

diese vielen Gruppen noch in verschiedene Arten zerlegt wissen, die er jedoch

selbst noch nicht vollständig aufführt, weshalb dieselben hier nicht näher berück-

sichtigt werden. Es umfasst danach

Gruppe I: Spectren mit hellen Linien oder Banden, in den letzten Arten

dieser Gruppe beginnt sich Absorption zu zeigen (Cometen, Nebel, 7 Cassiopeae).

Gruppe II: Spectren, in denen neben hellen Kohlenstoffbanden und

gelegentlich hellen Wasserstofflinien gut entwickelte Absorptionsbanden auftreten.

Gruppe III: Spectren mit vorwiegender Linienabsorption bei wachsender

Temperatur; die verschiedenen Arten werden durch wachsende Einfachheit des

Spectrums charakterisirt.

Gruppe IV: Spectren mit einfachster Linienabsorption, doch bestehen

keine scharfen Grenzen gegen die vorhergehende und die nachfolgende Gruppe.

Jedenfalls gehören hierher die Himmelskörper mit höchster Temperatur (z. B.

a Lyrae).
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Gruppe V: Spectren mit vorwiegender Linienabsorption bei abnehmender
Temperatur; die Wasserstofilinien nehmen an Intensität ab und andere Absorption

tritt ein; die verschiedenen Arten werden durch abnehmende Comphkation der

Spectren charakterisirt. Die Gruppe V ist schwer von Gruppe III zu trennen.

Gruppe VI: Spectren mit vorherrschenden Absorptionsbanden des Kohlen-
stoffs; die verschiedenen Unterarten sind in ihrer Folge unterschieden durch

ein stufenweises Hinzutreten von anderen Absorptionsbanden als denen des

Kohlenstoffs, während gleichzeitig die letzteren an Deutlichkeit abnehmen.
Gruppe VII: Dunkle Körper.

Bis zur vierten Gruppe nehmen also die Temperaturen der betreffenden

Körper ständig zu, in den drei letzten ständig ab, während die Dichte der

meteoritischen Substanz von Gruppe I bis VII ständig zunimmt. Das mag über

die LocKYER'sche Theorie, welche eine sehr kühne, zugleich auch sehr anfechtbare

ist, hier genügen.

Eine ganz strenge Vergleichung lässt sicli zwischen den Spectralklassen der

einzelnen Autoren nicht durchführen, weil es kaum einmal vorkommt, dass sich

zwei Bezeichnungen verschiedener Nomenklaturen genau decken. Immerhin
lassen sich doch gewisse Parallelen ziehen, und deshalb mag hier eine kleine

Tabelle Platz finden, welche die von Vogel, Secchi, Lockyer und Pickering auf-

gestellten Eintheilungen der Sternspectren in Beziehung zu einander setzt, indem
die verschiedenen Benennungen für eine ungefähr gleiche Spectrenart auf einer

Hoiizontalreihe stehen. Die VoGEL'sche Nomenklatur ist deshalb der Ver-

gleichung zu Grunde gelegt, weil sie die eingehendste, erschöpfendste und theo-

retisch durchgebildetste ist.

H. C. Vogel
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Stellung des »Draper Katalog« nicht benutzt waren. Bezeichnet man diese 161 Neu-

bestimmungen mit den 86 nicht neu bestimmten Spectren nach dem »Draper

Katalog« zusammen als »zweite Beobachtung«, während man die ursprünglichen

Angaben des »Draper Katalog« für die 247 Spectren als »erste Beobachtung« auf-

fasst, so giebt die nachfolgende Tabelle eine Darstellung der Identificirungen,

die nach diesen abweichenden Messungen zwischen den PiCKERiNO'schen Spectral-

arten und den VoGEL'schen Klassen beständen. Dabei geben die in einer

Verticalcolumne untereinander stehenden Zahlen ohne bezw. in Klammer ( )

an, wieviel Sterne nach der »ersten«, bezw. »zweiten Beobachtung« unter den

247 sich befinden, deren Spectrum mit dem über der Verticalcolumne stehenden

Buchstaben der PiCKERiNO'schen Nomenclatur bezeichnet ist, während in einer

Horizontalreihe nebeneinander die entsprechenden Zahlen der VoGEL'schen

Klassen stehen. Die letzteren sind in der vordersten Columne angegeben, wobei

auch die Bezeichnungen I und II mit aufgeführt werden mussten für diejenigen

Sterne, deren Spectren sich nicht genau in eine der Unterabtheilungen dieser

beiden Klassen einordnen liessen, während die Klasse Ic wegbleiben konnte,

da sich unter den 247 verglichenen Spectren kein derartiges befindet, wogegen

eine Horizontalreihe für die in Potsdam als »continuirlich« beobachteten Spectren

eingeführt werden musste. In der untersten Reihe endlich sind die Summen

der in den Verticalcolumnen stehenden Zahlen gezogen. Es bedeutet also z. B.

die in der mit A überschriebenen Verticalcolumne auf der Horizontalreihe IIa

stehende Angabe: 34 (27), dass sich nach der »ersten Beobachtung« 34, nach

der »zweiten« 27 Sterne unter den 247 befinden, deren Spectren in Harvard College

als zum Typus A in Potsdam als zur Klasse II a gehörig bezeichnet worden sind.

Vogel's
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aufgeführt, um zu zeigen, einmal, dass zwischen einer direkten und einer photo-

graphischen Beobachtung von Sternspectren gelegentlich grosse Unterschiede

auftreten können; und zweitens, dass zwei photographische Aufnahmen des

gleichen Spectrums ein erheblich anderes Aussehen desselben zu zeigen ver-

mögen, wenn nur die Expositionszeiten beträchtlich verschieden waren. Daraus

folgt aber, dass zur genauen und sicheren Prüfung von photographisch fixirten

Spectren nicht nur peinliche Sorgfalt, sondern auch grosse Erfahrung gehört,

wenn die Resultate zuverlässig sein sollen, eine Behauptung, welche schon früher

bei der Besprechung der Spectrographen aufgestellt wurde, für die aber erst die

obige Tabelle den Beweis liefert.

Was nun die Frage nach der Häufigkeit des Vorkommens der einzelnen

Spectralarten anbetrifft, so können darüber die spectroskopischen Kataloge

wenigstens einigermaassen Auskunft geben. Es kommen dabei im Wesentlichen

die folgenden in Betracht;

1) Der Potsdamer Katalog, derselbe enthält die Spectren aller Sterne

bis einschliesslich 7'5. Grösse in der Zone von — 1° bis + 20° Deklination

nach den Beobachtungen von H. C. Vogel und G. Müller.

2) Der 0-Gyallaer Katalog, welcher eine genaue Fortsetzung der Pots-

damer Durchmusterung in der Zone von 0° bis — 15° Deklination ist nach den

Beobachtungen von v. Konkoly und v. Kövesligethy.

3) Der Draper Katalog, welcher auf der Sternwarte des Harvard College

zu Cambridge in Nordamerika nach photographischen Aufnahmen von E. C.

Pickering zusammengestellt ist und die Spectren der Sterne bis etwa 8- Grösse

zwischen dem Nordpol und — 25° Deklination umfasst. Von den 4051 Spectren

des Potsdamer Katalogs sind bei der folgenden Auszählung als nicht mit Sicher-

heit bestimmbar oder als continuirlich 349 weggelassen und entsprechend von

den 2022 Sternen der O-Gyallaer Zusammenstellung 73 aus den gleichen Gründen.

Dann giebt die folgende Tabelle an, wieviel von den beobachteten Sternspectren

der einen oder anderen Spectralklasse angehören.

Spectralklassen
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kürzeste Belichtungsdauer, bei denen der zweiten Klasse muss sie schon länger

sein, und sehr erheblich grösser bei denen der dritten. So werden also Spectren

der dritten Klasse nur dann auf den Platten erscheinen, wenn sie besonders
hell, d. h. wenn sie von einem besonders hellen Stern herrühren; während es

sehr leicht eintreten kann, dass Sterne, die heller als 7-5 Grösse sind, doch
ein so schwaches Spectrum der dritten Klasse zeigen, dass dieses auf den
Platten nicht fixirt wird. Vielleicht ist es hauptsächlich hieraus zu erklären,

dass die Zahl der Spectren vom Pickering'sehen Typus M (gleich der Vogel-
schen Klasse III a) im »Draper Katalog« eine ganz ausserordentHch geringe ist,

während solche vom Typus iV (Klasse III b) überhaupt in demselben nicht vor-

kommen. Um nun eine leichtere Uebersicht über die Vertheilung der Spectren

am Himmel zu erlangen, unterscheidet Pickering zunächst vier Zonen, deren

erste sich vom Nordpol bis +61° 2'-7 Deklination, die zweite von 4- 61°2''7

bis + 30°, die dritte von + 30° bis 0° und endlich die vierte von 0° bis — 30°

erstreckt. Von diesen theilt er die erste durch die Stundenkreise 0^ 8 und iQh

in drei gleich grosse Dreiecke, die zweite in neun Vierecke durch Stundenkreise,

die um 2 Stunden 40 Minuten von einander abstehen, die dritte und vierte Zone
durch die Stundenkreise 0^% 2^^, A''- u. s. w. in je 12 Quadrate. Durch 18 der so

entstandenen 36 gleich grossen Räume am Himmel zieht sich die Milchstrasse,

und Pickering hat nun die Sternspectren in jedem dieser Räume nach ihren

Arten gesondert abgezählt, und daraus die Anzahl berechnet, die in jeder der

vier Zonen und ferner die in den 18 von der Milchstrasse berührten und den

18 davon frei bleibenden Räumen sich befinden. Die gewonnenen Resultate

zeigt die folgende kleine Tafel, wobei wegen ihrer grossen Aehnlichkeit unter-

einander die Spectralarten E und G einerseits, sowie H, I und K andererseits

zusammengefasst sind. Die erste Verticalcolumne enthält die Grenzen der vier

Zonen und die Bezeichnungen »Milchstrasse« und »Ausserhalb«, deren erste sich

auf die 18 von der Milchstrasse durchzogenen Räume, die zweite auf die übrigen

18 bezieht; die zweite Verticalcolumne giebt die relative Grösse der Zonen an,

wenn man die Fläche der ersten gleich der Einheit setzt; dabei ist die vierte

Zone nur bis — 25° Deklination gerechnet, da sich der Katalog thatsächlich

nur bis dahin erstreckt. Die nächsten sieben Columnen enthalten die Anzahl

der in den einzelnen Zonen und Räumen vorkommenden Spectralarten, die in

den Ueberschriften bezeichnet sind, während die letzte Columne die Summen
der auf jeder Horizontalreihe neben einander stehenden Ziffern, also die Anzahl

der beobachteten Sternspectren in den einzelnen Himmelsabtheilungen angeben.

In der letzten Horizontalreihe sind die Summen der in den vier obersten Horizontal-

reihen einer Verticalspalte stehenden Sternzahlen gezogen, welche natürlich gleich

der Summe der in der 5. und 6. Horizontalreihe befindlichen Ziffern sind.

Zonen und

Abtheilungen
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Um die Zahlen dieser Tabelle mit denen der oben nach dem Potsdamer

und 0-Gyallaer Katalog zusammengestellten leichter vergleichen zu können, ist

in der folgenden kleinen Tafel eine procentarische Umrechnung derselben ge-

geben, wobei die Spectraltypen A bis D und E bis L entsprechend den Vogel-

schen Klassen la und IIa zusammengerechnet sind, während Typus ü/ gleich-

bedeutend mit Klasse III a ist. Die auf einer Horizontalreihe nebeneinander

stehenden Zahlen geben also an, wieviel Procent der gesammten in der ent-

sprechenden Zone beobachteten Sternspectren dem in der Ueberschrift der

Columne genannten Spectraltypus angehören. In der letzten Reihe sind die

auf dem gesammten Himmelsraum bis zu — 25° Deklination geltenden Procent-

sätze angeführt.

Zonen und

Abtheilungen
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das Verhalten zweier Magnesiumlinien in den Sternspectren einigen Aufschluss.

Die eine derselben (Wellenlänge 448*2 fx|x) ist nach Untersuchungen von Liveing

und Dewar sowie nach solchen von Scheiner im Spectrum des frei brennenden

Magnesiums sowie in dem des Dampfes desselben im elektrischen Bogenlicht

nicht sichtbar, dagegen breit und intensiv im Funkenspectrum, während die

andere (435'2 jxjx) das gerade umgekehrte Verhalten zeigt, indem sie im Funken-

spectrum nur schwer oder gar nicht zu erkennen ist, dagegen kräftig und breit

im Magnesiumspectrum des Bogenlichtes erscheint. Von diesen beiden Magnesium-

linien ist die erstere in allen Spectren der I. Klasse breit und deutlich zu er-

kennen, ja sie wetteifert in einigen derselben an Breite mit den Wasserstofflinien,

während sie in den Spectren der Klasse IIa, also auch im Sonnenspectrum,

schwach, ja in Spectren, die sich der Klasse III nähern, überhaupt nicht mehr

zu erkennen ist. Die Linie 43'5*2
fifi. dagegen ist in den Spectren der Klasse la

überhaupt nicht zu finden, in denen der Klasse Ib aber schon schwach vor-

handen; in Klasse IIa gehört sie zu den hervorragenderen Linien und ist end-

lich im Spectrum von a Orionis (Klasse Illa) eine der stärksten. Also während

Linie 448*2 p-ji. von den Spectren von Klasse la ab allmählich bis zum völligen

Verschwinden in Klasse III abnimmt an Breite und Deutlichkeit, nimmt die von

Linie 435'2 p-p. ungefähr im gleichen Verhältniss zu. Dieses eigenthümliche Ver-

halten kann nur durch verschieden hohe Temperaturen erklärt werden, denn bei

Zunahme des Druckes kann nach dem KiRCHHOFF'schen Gesetz eine Linie nur

breiter und deutlicher werden, aber nie schwächer und schmäler, was bei ge-

steigerter Temperatur sehr wohl der Fall sein kann. Scheiner schliesst daraus,

dass die Temperatur in der Photosphäre der Sterne der Klasse la etwa die

Temperatur des elektrischen Funkens, deren obere Grenze bei 15000° liegt, hat,

dann bei den Sternen der folgenden Spectralklassen abnimmt und bei denen

der Klasse III a nur noch gleich der des elektrischen Bogens, also etwa 3000°

bis 4000°, ist; für die Sterne der Klasse IIa, also auch für die Sonne, würde

die Photosphärentemperatur etwa in der Mitte zwischen diesen beiden Grenz-

werthen liegen. Diese ganze Ueberlegung will J. E. Keeler auf die aus drei

Magnesiumlinien bestehende (^-Gruppe ausdehnen, welche sich ähnlich wie die

Magnesiumlinie 435"2 (j.(jl verhält, nur dass sie in den Spectren der Klasse I nicht

ganz zu verschwinden scheint (Keeler hat ihr Fehlen bisher nur bei ß Orionis

(Ib) nachweisen können), aber doch nur sehr schwach noch vorhanden ist.

Nun ist aber diese (^--Gruppe auch im Funkenspectrum des Magnesiums noch gut

zu sehen; wenn sie also in einem Sternspectrum fehlt oder wenigstens sehr

schwach ist, so würde das auf eine Photosphärentemperatur bei diesem Himmels-

körper deuten, welche die des elektrischen Funkens und damit alle künstlich

herstellbaren Temperaturen, also auch die oben angegebene Grenze von 15000°

übersteigt. Diese Angabe von Keeler schiebt also nur die obere Temperatur-

grenze hinaus, schliesst sich aber sonst dem ScHEiNER'schen Raisonnement im

Princip vollkommen an. In diesem letzteren darf man aber doch wohl einen

direkten Beweis für die Richtigkeit der physikalischen Deutung der VoGEL'schen

Spectralklassen erblicken.

Es würde sich nun fragen, ob alle bisher beobachteten Sternspectren sich in

die VoGEL'sche Eintheilung rubriciren lassen, und diese Frage darf, wenn man
Uebergänge aus einer Klasse in die andre gelten lässt und rasche Aenderungen

im Spectrum, wie sie die neuen und die veränderlichen Sterne aufweisen, nicht

alle einzeln aufführt, bejaht werden. Ueber die Spectren der zuletzt genannten

Sternarten mögen hier noch einige Bemerkungen Platz finden.
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Die Spectren der neuen Sterne

sind in die Klasse IIb zu rechnen, beziehentlich als Uebergang von IIb zu III a

anzusehen, soweit sich dieselben bei den gelegentlich ziemlich schnellen

Aenderungen, die man in ihnen beobachtet hat, überhaupt klassificiren lassen.

In dem Artikel über die »Astrophotometrie« sind einige nähere Angaben über die

Spectren einiger neuer Sterne und die in einzelnen beobachteten Veränderungen

gemacht, weshalb hier nicht nochmals darauf eingegangen zu werden braucht,

dagegen sei den Spectren einiger veränderlicher Sterne hier noch kurz Beachtung

geschenkt. In den Spectren von R Leonis und R Hydrae entdeckte Espin helle

Wasserstoff linien, in -/ Cygni fand er die Z>3-Linie hell. In dem der Klasse III a

angehörenden Spectrum von R Cygni sah er am 13. August 1888 die i^-Linie

sehr hell, welche jedoch mit abnehmender Helligkeit des Sternes ebenfalls an

Intensität verlor. Es waren übrigens diese Erscheinungen doch wohl mehr oder

weniger vorübergehende, entsprachen also nur zeitweisen Veränderungen und

Vorgängen auf den betreffenden Sternen. Sehr eingehende Untersuchungen des

Spectrums von ß Lyrae sind von Keeler, Pickering, Belopolsky, Sidgraeves,

sowie Vogel und Wilsing angestelUt, ohne bisher zu einem völlig klaren Resul-

tat zu führen. In dem linienreichen, zur I. Klasse gehörenden Spectrum von

ß Lyrae treten alle Wasserstofflinien als deutliche dunkle Linien auf, daneben

aber zeigen sich auch helle Linien, die mit den dunkeln Linien mehr oder

minder in Beziehung stehen, indem sie stets unmittelbar neben diesen erscheinen

oder zeitweise dieselben überdecken und gleichsam einfassen. Es findet hier

also ein Verschieben der hellen Linien gegen die dunkeln statt, sodass der

Schluss nahe liegt, dass man es bei diesem Veränderlichen mit einem System

von zwei oder drei umeinander kreisenden Körpern zu thun hat, die verschiedene

physikaHsche Beschaffenheit haben und sich zeitweise gegen die Erde verdecken.

Man hätte also im Spectrum von ß Lyrae mindestens zwei, wenn nicht drei

übereinander gelagerte verschiedene Spectren vor sich. Eine einigermaassen

plausible Erklärung hat sich bis jetzt für das Spectrum des Veränderlichen

R Geminorum nicht finden lassen. H. C. Vogel hat in demselben ausser einer

Anzahl dunkler Linien und Banden auch eine Anzahl heller Linien ihren Wellen-

längen nach bestimmt, wobei das merkwürdige Resultat sich ergeben hat, dass

diese hellen Linien den dunkeln des Spectraltypus III b zu entsprechen scheinen.

Die Messungen sind aber bei der Schwierigkeit der Beobachtung noch zu ungenau,

um mit Siclierheit hier eine Umkehr der dunkeln Linien der III b Klasse zu con-

statiren, eine Erscheinung, die — wenn reell — sich der VoGRL'schen Ein-

theilung nicht fügen würde. Das ist bisher das einzige Beispiel einer Ausnahme
von den gewöhnlichen Spectren am Fixsternhimmel, und als solche leitet es zu

einer Gruppe von Himmelskörpern über, deren Spectren in keine der Vogel-

schen Klassen hineinpassen und auch von vornherein bei Aufstellung derselben

ausgeschlossen wurden, nämlich der

Nebel.

Die Spectren derselben bestehen, gleichviel ob es planetarische oder andere

Nebel sind, im Wesentlichen aus vier hellen Linien, deren Wellenlängen nach

den besten vorliegenden Bestimmungen zu 500'59, 495*72, 486-09 und 434-07|XfjL

anzunehmen sind. Von diesen sind die beiden letzten die Wasserstofflinien F
und II-\, während der Ursprung der beiden ersteren vollkommen unbekannt ist.

Die Helligkeiten der vier Linien zeigen starke Differenzen, und diese letzteren

scheinen wieder mit den einzelnen Objecten zu wechseln, doch bleibt die Linie
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500*59 [x|i. Stets die hellste und ist bei schwachen Nebeln zuweilen die einzige

sichtbare. Ausser diesen vier Hauptlinien sind von einzelnen Beobachtern noch

andere helle Linien von geringerer Intensität gegenüber den ersteren gesehen

worden, so von Taylor, H. C. Vogel und Copeland; letzterer constatirte eine

Linie bei 587 "5 [Xfi, im Spectrum des Orionnebel, die wahrscheinlich mit der D^-

Linie identisch ist. Der zuletzt genannte Nebel ist, wohl seiner Grösse und Hellig-

keit wegen, vielfach Gegenstand spectroskopischer Untersuchungen gewesen, die

recht interessante Resultate geliefert haben. Huggins und Draper photographirten

das Spectrum des Orionnebels wiederholentlich, wobei die gewonnenen Resultate

auffällige Unterschiede zeigten, je nach der Stelle des Nebels, die auf den Spalt

projicirt wurde. Besonders fand Huggins, dass, wenn der Spalt durch ein oder

zwei der Sterne des bekannten Trapezes im Orionnebel hindurchging, Linien im

Nebelspectrum auftraten, die am intensivsten in unmittelbarer Nähe der Stern-

spectren waren und die im Spectrum von Nebelpartien in einiger Entfernung von

den Trapezsternen sich überhaupt nicht zeigten, was darauf schliessen liesse,

dass die Nebelmaterie in unmittelbarer Umgebung der Trapezsterne am dichtesten

sei, und dass diese letzteren wirklich innerhalb des Nebels ständen und sich

nicht etwa bloss auf denselben projicirten. Einen weiteren Stützpunkt für die

Annahme, dass der Nebel thatsächlich und nicht nur dem Augenschein nach zu

den sonstigen Sternen im Orion gehört, liefert eine Beobachtung von Copeland,

der im Nebelspectrum bei ungefähr 447"6 fxix eine helle Linie fand, die wahr-

scheinlich mit einer nur in den Orionsternen und im Algol bisher beobachteten

Linie bei 447"136|xix identisch ist, welche keiner Linie im Sonnenspectrum ent-

spricht und daher ihrer Natur nach unbekannt ist.

Was nun die verhältnissmässig grosse Einfachheit der Nebelspectra, sowie

das Zusammenschrumpfen derselben bei sehr lichtschwachen Objecten auf nur

eine helle Jjinie anbetrifft, so kann dieselbe nach theoretischen Betrachtungen

von Zöllner und praktischen Versuchen von Frankland und Lockyer durch

geringe .Dichtigkeit der den Nebel bildenden Gase erklärt werden, während

Huggins experimentell nachwies, dass auch eine erhebliche allgemeine Absorption

des ausgesandten Lichtes eine Reduction der Spectren der Gase auf wenige

Linien bewirkt.

Weit schwieriger als das helle Linienspectrum der Nebel ist das bei einer

ganzen Reihe derselben ausserdem beobachtete schwache continuirliche Spectrum

zu erklären. Dasselbe scheint seine grösste Helligkeit etwa bei der /^-Gruppe zu

haben, wie das ähnlich auch die Spectren der Sternhaufen zeigen. H. C. Vogel

glaubt nicht, dass sich dies Spectrum bei Anwendung starker Dispersionen in

Linien auflösen lasse, während Copeland und Huggins das für möglich halten.

Eine klare Vorstellung über den Ursprung dieses continuirlichen Nebelspectrums

hat man bis jetzt nicht gewonnen. Das Charakteristische für die Nebel bleibt

immer das Auftreten der hellen Linien im Spectrum , und mit Hilfe dieses Er-

kennungsmittels hat man einzelne sternartig erscheinende Objecte als zur Klasse

der planetarischen Nebel gehörig nachgewiesen. Zwischen diesen letzteren und

den grossen, ausgedehnteren Nebeln hat sich ein specifischer Unterschied im

Spectrum nicht nachweisen lassen, sodass also den Bestandtheilen nach zwischen

diesen beiden der Form nach gewöhnlich unterschiedenen Arten keine eigent-

liche Differenz besteht. Da sich übrigens in den mächtigsten Fernröhren der

Gegenwart die planetarischen Nebel keineswegs immer als Gebilde von einfacher

Form darstellen, so dürfte man wohl besser die ganze Trennung in zwei Klassen

bei den Nebeln aufgeben.
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Die Linienverschiebung nach dem DoppLER'schen Princip.

Die bisher besprochenen spectroskopischen Beobachtungen waren alle an-

gestellt, um über die physische Beschaffenheit der Himmelskörper, deren Licht

man untersuchte, Aufklärung zu erhalten, wir müssen nun zum Schluss noch

einige spectroskopische Untersuchungen hier erwähnen, bei denen es auf die

Ermittelung von Bewegungen am Himmel abgesehen ist. Im Jahre 1843 sprach

es Christian Doppler zuerst aus, dass, wenn der Abstand zwischen einer Ton-

oder Lichtquelle und dem Beobachter ständig zu- oder abnimmt, sich auch die

Tonhöhe bezw. die Farbe des Lichtes ändern müsse. Die Richtigkeit dieses

unter dem Namen des Doppler' sehen Princips bekannten Satzes ist viel um-

stritten worden und besonders zunächst aus zwei Gründen, weil nämlich einmal

Doppler selbst aus seinem Princip zu weitgehende und damit falsche Folgerungen

zog, und zweitens weil sich ein experimenteller Beweis wenigstens auf optischem

Gebiete nicht erbringen Hess. Nachdem jedoch eine Einschränkung in den

Schlussfolgerungen aus dem Princip Platz gegriffen hat, und ein praktischer

Beweis nicht nur auf akustischem, sondern auch auf optischem Gebiete erbracht

ist, kann an der Gültigkeit des DopPLER'schen Princips nicht mehr gezweifelt

werden. Die mathematisch-theoretische Darstellung lässt sich nur unter gewissen

beschränkenden Voraussetzungen durchführen und ist auch dann noch recht

verwickelt, weshalb sie hier auch angesichts der gebotenen Raumbeschränkung

übergangen werden kann, dagegen sollen einige einfache Ueberlegungen das

Verständniss für das gedachte Princip vermitteln helfen. Man kann die Licht-

wellen als Hohlkugeln ansehen, in deren gemeinsamem Mittelpunkt die Licht-

quelle sich befindet, und die immer grösser und grösser werdend sich rasch im

Räume ausbreiten. Treffen diese nun das Auge des Beobachters, so rufen sie

daselbst eine Empfindung hervor, die wir Licht nennen. Die Art dieser Em-
pfindung wechselt mit der Schnelligkeit, in der die aufeinander folgenden Wellen

das Auge erreichen, und wird von uns als Farbe bezeichnet. Die Geschwindig-

keit, mit welcher diese Wellenstösse das Auge treffen, ist eine ausserordentlich

grosse und die Zwischenzeit zwischen den einzelnen derselben eine unmessbar

kleine. Wenn wir die Empfindung des rothen Lichtes haben, so ist die Auf-

einanderfolge der einzelnen Wellen eine verhältnissmässig langsame, sie ist

schneller im Gelb, noch schneller im Grün und Blau und am schnellsten in den

violetten Strahlen, die das Auge gerade noch wahrnehmen kann. Bewegt sich

nun eine Lichtquelle sehr rasch auf den Beobachter zu, oder nähert sich dieser

sehr schnell der Lichtquelle, so treffen die einzelnen Lichtwellen in rascherer

Aufeinanderfolge das Auge, als sie im Räume selbst fortschreiten, d. h. als wenn
Beobachter und Lichtquelle in constantem Abstand von einander bleiben; das

Auge hat also bei rascher Annäherung von Lichtquelle und Beobachter eine

andere Empfindung durch die von ersterer ausgehenden Wellen, als wenn beide

sich in Ruhe befinden. Diese »andere Empfindung« des Auges wird sich aber

als andere Farbe dokumentiren, d. h. wenn sich Beobachter und Lichtquelle

einander rasch nähern, so wird letztere dem ersteren in anderer und zwar mehr
nach dem Violett zu liegender Farbe erscheinen, als wenn beide in unverändertem

Abstand von einander beharren. Die ganz entsprechende Ueberlegung greift

Platz, wenn Lichtquelle und Beobachter sich von einander entfernen, nur dass

dann eine Farbenänderung nach dem Roth zu erfolgen müsste. In Wirklichkeit

wird nun ein solcher Farbenwechsel niemals eintreten, weil dazu bei der enorm

grossen Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes eine so ausserordentlich

schnelle Annäherung oder Trennung zwischen Lichtquelle und Beobachter nöthig
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wäre, wie eine solche in der Natur für materielle Theile nirgends auftritt. Aber

wenn man also auch eine Farbenänderung im gewöhnlichen Sinne nicht beob-

achten kann in Folge des DopPLEa'schen Princips, so ist es doch möglich, die

Richtigkeit desselben mit Hilfe der in den Spectren auftretenden Linien nach-

zuweisen. Diese werden bei Annäherung oder Entfernung der Lichtquelle ihre

Wellenlänge verkürzen oder verlängern, d. h. nach dem violetten bezw. rothen

Ende des Spectrums zu sich um eine Kleinigkeit verschieben. Dabei ist es

gleichgültig, ob die Linien einem Emissions- oder Absorptionsspectrum angehören,

d. h. ob die bewegte Gasmasse selbst leuchtet oder nur Strahlen einer dahinter

befindlichen weissen Lichtquelle absorbirt. Beobachtet man an einer Linie von

der Wellenlänge X eine Aenderung derselben um AX, so ist die Geschwindigkeit,

mit der sich die beobachtete Lichtquelle im Visionsradius bewegt, gleich

AX
^ = X • ^'

wobei V die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes ist. Es ergiebt sich

hieraus g in demselben Längenmaass und der gleichen Zeiteinheit ausgedrückt

wie V. Nehmen wir v rund zu 300000 Kilometer pro Secunde an, so würde für

eine Verschiebung der Linie D.^ nach D^, d. h. also für eine Abnahme der

Wellenlänge von D^ um 0*595 [i-jx, eine Annäherungsgeschwindigkeit der Licht-

quelle von 302'7 Kilometer in einer Secunde nothwendig sein. Aus diesem

Beispiel leuchtet sofort ein, dass an die Erbringung eines experimentellen Be-

weises für die Gültigkeit des DoppLER'schen Princips für Lichtwellen auf der

Erdoberfläche nicht gedacht werden kann, denn selbst wenn man die grössten

Bewegungsgeschwindigkeiten für Lichtquellen , nämlich die Fortpflanzungs-

geschwindigkeiten von Explosionen, anwendet, so sind dieselben noch immer so

gering, dass sich die dadurch hervorgerufene Linienverschiebung wegen ihrer

Kleinheit nicht sicher constatiren lässt. Man muss also zu Bewegungen von

Lichtquellen im Weltraum seine Zuflucht nehmen, und so erwächst der Astro-

nomie, welche an dem Nachweis der Richtigkeit des DoppLER'schen Princips

für Lichtwellen das höchste Interesse hat, weil für sie die Anwendung desselben

den grössten Vortheil bringt, zunächst die Aufgabe, den geforderten Beweis

selbst zu erbringen, indem sie anderweitig bekannte Bewegungen von Himmels-

körpern im Visionsradius auch durch die Spectralanalyse nicht nur nachzuweisen,

sondern auch zu messen hat. Da vorauszusehen war, dass diese Messungen

an gewöhnlichen Spectrometern sehr schwierig sein würden, so construirte

Zöllner seine oben besprochenen Reversionsapparate, mit denen denn auch der

erste Beweis für die Richtigkeit des DoppLER'schen Princips bei Lichtwellen ge-

liefert wurde. Als geeignetes Untersuchungsobject bot sich zunächst die Sonne

dar, deren Rotationsgeschwindigkeit aus Sonnenfleckenbeobachtungen bekannt

ist, sodass man leicht daraus berechnen kann, mit welcher Geschwindigkeit

sich die Theile des Ostrandes dem Beobachter nähern, die des Westrandes

von ihm entfernen, und H. C. Vogel gelang es, mit einem Reversionsspectroskop

im Jahre 187 1 eine Linienverschiebung in den Spectren dieser Randtheile zu

constatiren, die nicht nur dem Sinne nach mit der Sonnenrotation überein-

stimmte, sondern auch nach beiläufiger Schätzung ihrem Betrage nach nicht zu

erheblich abwich. Mit viel besseren Apparaten gelang es Young im Jahre 1876,

eine Rotationsgeschwindigkeit des Sonnenäquators von 2*29 Kilometern in einer

Secunde aus der Linienverschiebung zu ermitteln, während die direkte Rechnung

2'01 Kilometer dafür giebt. Zu ähnlichen Resultaten kam Langley 1877

während Copeland 1883 constatirte, dass die Linie 588*42 [xp. am Westrande
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einfach, am Ostrande dagegen doppelt ist, was sich so erklärt, dass diese Linie

sich thatsächlich aus einer Eisenlinie und einer atmosphärischen Linie zusammen-

setzt, und dass erstere durch die Rotationsbewegung am Westrande gerade so-

viel verschoben wird, dass sie sich mit letzterer deckt. Dass Cornu dieses

Princip zur Constatirung der tellurischen Linien im Sonnenspectrum angewendet

hat, ist früher bereits erwähnt.

Ferner ist bei den Planeten die Bewegung im Visionsradius aus ihren Bahn-

elementen genau zu berechnen, und diese boten daher eine weitere Möglichkeit

zur Prüfung des DopPLER'schen Princips, doch ist es bei der geringen Geschwindig-

keit erst verhältnissmässig spät gelungen, hier zuverlässige Resultate zu erlangen.

Vogel und Scheiner haben dies in Potsdam auf photographischem Wege an

der Venus bewerkstelligt, und es mögen hier die bei Ausmessung der Platten

von beiden Beobachtern unabhängig gefundenen Werthe getrennt aufgeführt

werden, um zugleich ein Urtheil über die Zuverlässigkeit solcher Messungs-

resultate zu erhalten.

No. der

Platte
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Diese DuNi^R'schen Zahlen würden also die aus den Sonnenflecken ge-

fundenen Rotationswerthe im Grossen und Ganzen bestätigen. Die sonstigen

Linienverschiebungen an der Sonne treten in den Spectren der Sonnenflecke

und -protuberanzen gelegentlich auf und sind schon bei Besprechung dieser er-

wähnt und durch Zeichnungen erläutert worden, worauf hier nur verwiesen wird.

Die interessantesten Resultate hat das DopPLER'sche Princip in seiner An-

wendung auf die Fixsternspectra gezeitigt. Die ersten Versuche auf diesem Ge-

biete wurden von Huggins im Jahre 1867 und von Vogel 1871 angestellt, aber

wegen ihrer ausserordentlichen Schwierigkeit und Unsicherheit (beide Beobachter

suchten direkt im Spectroskop die Linienverschiebung zu messen) nicht weiter

fortgesetzt. Trotz dieser wenig ermuthigenden Erfahrung wurden systematische

Beobachtungen dieser Art sowohl in Greenwich als auch von Seabroke unter-

nommen, jedoch mit sehr get-ingen Ertolgen. Bei beiden Beobachtungsreihen

konnte die Messung eines Sterns an einem Abend nicht einmal eine sichere

Entscheidung über das Vorzeichen der Verschiebung liefern, geschweige denn

über deren Grösse. Diese konnte erst aus einer sehr erhebhchen Anzahl von

Beobachtungen eines Sterns einigermaassen festgelegt werden, doch ist bisher

in Greenwich die erforderliche Anzahl erst bei einigen der untersuchten Sterne

erreicht, durchaus noch nicht bei allen; bei Seabroke ist diese Anzahl für keinen

Stern vorhanden. Die Beobachtungen des letzteren scheinen auch theilweise

von systematischen Fehlern beeinflusst zu sein. Bezeichnend für die Güte der

beiden in Rede stehenden Beobachtungsreihen ist auch der Umstand, dass eine

Berücksichtigung der Erdbewegung im Visionsradius oder mit anderen Worten,

die Reduction der Messungen auf den Sonnenmittelpunkt keine bessere Ueber-

einstimmung zwischen den einzelnen Resultaten eines Sterns herbeizuführen ver-

mag. Diese Uebelstände der direkten Messung am Spectroskop wurden mit

einem Schlage beseitigt, als Vogel im Jahre 1888 die Photographie zu Hilfe

nahm und einen vorzüglichen Spectrographen für die Potsdamer Sternwarte an-

fertigen Hess. Mit Hilfe dieses Instruments haben H. C. Vogel und Scheiner

vom 26. September 1888 bis zum 3. Mai 1891 252 Aufnahmen der Spectren von

51 der hellsten Sterne (für schwächere reichten die optischen Mittel nicht aus)

gemacht und ausgemessen. Der wahrscheinliche Fehler, mit welchem das

Messungsresultat aus einer Aufnahme behaftet ist, beträgt in Potsdam ± 2"60 Kilo-

meterpro Secunde, in Greenwich bei den Beobachtungen eines Abends d= 21 '52 Kilo-

meter, während sich die mittlere Geschwindigkeit der Sterne im Visionsradius

nach den Potsdamer Messungen zu 16 Kilometer, nach den Greenwicher zu

27 Kilometer pro Secunde ergiebt, danach würde also im Mittel der wahr-

scheinliche Fehler einer Bestimmung in Potsdam 16 g-, in Greenwich dagegen

80^ vom Resultat betragen. Eine sehr schöne Bestätigung haben die Pots-

damer Resultate durch die von Keeler mit dem Riesenrefractor des Lick

Observatory angestellten direkten Messungen von Verschiebungen der /?-Linie

erfahren, denn bei den vorzüglichen optischen Leistungen dieses Instruments

stehen diese Beobachtungen den photographischen Potsdamer Aufnahmen an

Werth gleich. Danach haben sich für die Bewegungen im Visonsradius in einer

Secunde in den drei Beobachtungsorten ergeben für

Greenwich Potsdam Lick Observatory

aBotis —70-5 — 7-4 — 6-9

a Tauri +50-5 -4-48-2 -+-49-0,

wo die Zahlen wiederum Kilometer sind und das positive Vorzeichen ein

Wachsen, das negative ein Abnehmen der Distanz Stern-Sonne bedeutet.
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Auch auf einem anderen, wenn auch nahe verwandten Gebiet hat die An-

wendung des DopPLER'schen Princips einen schönen Triumph gefeiert, nämlich

in der Entdeckung und Untersuchung von Doppelsternen. Zunächst haben die

Potsdamer Beobachtungen von Algol eine Duplicität desselben nachgewiesen,

worüber in dem Artikel über »Astrophotometrie« das Nähere mitgetheilt ist.

Auch a Virginis wurde in Potsdam als Doppelstern erkannt und ferner von

Pickering in Amerika ß Aurigae und C Ursae majoris, welche Beobachtungen

in Potsdam bestätigt wurden. Dass neuere Beobachtungen die Duplicität oder

gar Dreitheilung des Veränderlichen ß Lyrae wahrscheinlich gemacht haben, ist

oben schon näher besprochen worden. Jedenfalls wird vielleicht schon die

nächste Zukunft auf diesem Gebiete neue und interessante Resultate zu Tage

fördern.

Schliesslich sei hier noch einer Consequenz gedacht, die Abney aus dem
DopPLER'schen Princip gezogen hat, indem er aus der Verbreiterung der Linien

in den Spectren der Sterne auf die Rotation der letzteren um ihre Axe schliessen

zu können glaubte. Wenn auch theoretisch seine Ueberlegung richtig ist, so

dürfte doch v/ohl niemals ein praktisches Resultat auf diesem Wege zu erwarten

sein, denn ganz abgesehen von der Schwierigkeit, hierbei exacte Messungen aus-

zuführen, so kann doch die Verbreiterung solcher Linien ganz verschiedene

Ursachen haben. Nur wenn alle Linien in einem Sternspectrum gleichmässig

verbreitert und mit verwaschenen Rändern erschienen, könnte man die Rotation

des Sterns als Ursache annehmen. Aber wenn auch in diesem Punkte die

Astrospectroskopie uns keine neuen Aufschlüsse liefern sollte, so hat sie es doch

auf sehr vielen anderen Gebieten gethan, und zweifellos sind die Erkenntniss

schätze, die sie zu bieten hat, noch längst nicht alle gehoben.
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Aufgang nennt man das Erscheinen eines Gestirnes über dem Horizont

des Beobachtungsortes, entsprechend Untergang das Verschwinden desselben

unter dem Horizont. Kennt man den Augenbhck des Auf- und Unterganges, so

erhält man daraus den Tagebogen des Gestirnes, welcher die Zeit bezeichnet,

während welcher letzteres sich über dem Horizont befindet. Da bei den Sternen

ohne merkbare Eigenbewegung die Zeit vom Aufgang bis zum Meridiandurchgang

gleich der vom letzteren bis zum Untergang ist, so spricht man auch oft vom
halben Tagebogen. Die Berechnung dieser Momente und Grössen, sowie die

sich daraus sofort ergebenden Erscheinungen der täglichen Bewegung sollen im

folgenden besprochen werden.

Bezeichnet, wie auf pag. 164 6 die Deklination eines Gestirnes, h seine Höhe
(bezw. z seine Zenithdistanz =90° — h), i seinen Stundenwinkel und <p die Pol-

höhe oder geographische Breite des Beobachtungsortes, so liefert das sphärische

Dreieck Pol des Aequators, Zenith, Stern die Gleichung

sin h = sin 9 sin h -\- cos ^ cos h cos t. (1)

Das Gestirn befindet sich zur Zeit des Aufganges (bezw. Unterganges) im

Horizont, dann ist also h = 0. Bezeichnen wir den zugehörigen Werth von /

mit /q, so findet sich für den Stundenwinkel zur Zeit des Aufganges und Unter-

ganges aus
= sin flp sin S -+- cos 9 cos 6 cos t^

cos ^0 = — i(^ng 9 tang 3. (2)

Kennt man also die Sternzeit, wenn der Stern durch den Meridian geht,

d. h. seine Rectascension, so hat man nur davon den Werth von t^ (in Zeit

ausgedrückt) zu subtrahiren, um die Sternzeit des Aufganges zu erhalten, man
muss dagegen den Werth von /„ zu der Rectascension addiren, wenn man die

Sternzeit des Unterganges des Sternes haben will. Durch Verwandlung der

Sternzeit in mittlere Zeit ergiebt sich dann die letztere für jene Momente. Der

absolute Werth von t^ ist dann der halbe Tagebogen, die Differenz Yl^ — t^^^

der halbe Nachtbogen (Nachtbogen die Zeit, während welcher der Stern unter

dem Horizont ist).

Man kann t^ auch unter Anwendung der Formel

,i^ 1 1
_ -1 A/« \\z + (9 - g)] sin\{z - (9 - 5)]

^ r cos 9 cos 6 ^ ^

berechnen (wo dann 2 = 90° zu setzen ist), indem in einem beliebigen sphärischen

Dreieck ABC der Winkel B aus den drei Seiten a, b, c nach der Formel

sin ^B -V
sin
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Aus diesen Gleichungen lassen sich nun verschiedene Folgerungen ableiten

Setzen wir 9 = 0, liegt also der Beobachtungsort unter dem Aequator, so

wird die Gleichung
cost^ = 0, also /q = 90° = 6^

d. h. am Aequator der Erde sind die Tagebogen und Nachtbogen aller Sterne

gleich lang, die Sterne bleiben ebenso lange über dem Horizont als unter dem-

selben, alle Parallelkreise werden vom Horizont halbirt.

Ist 8 = 0, steht also der Stern im Aequator, so wird andererseits für jeden

Werth von 9 auch cost^ = und /„ = 90° = 6^ d. h. die Aequatorsterne ver-

weilen an allen Orten auf der Erde ebenso lange über dem Horizont als unter

demselben. Ist positiv, steht also der Stern nördlich vom Aequator, so wird

für Orte unter nördlicher Breite (wo also 9 positiv) cos ^q negativ; dann ist also

^0 > 90° oder 6^ d. h. der Stern verweilt länger über dem Horizont als unter

demselben. Ist dagegen S negativ, so wird bei nördlicher Breite cos t^ =
+ tang<^tango, also positiv, daher t^ < 90° oder 6^, d. h. der Stern ist kürzer

über dem Horizont als unter demselben. Bei südlicher Breite werden die Ver-

hältnisse gerade umgekehrt. Man erhält dann für Sterne mit nördlicher

Deklination t^ positiv, für solche mit südlicher Deklination t^ negativ.

Aus den Gleichungen ergiebt sich ferner, dass t^ nur so lange mögliche

Werthe annehmen kann, als tang^ tang h < 1 ist, es muss also tango < cotang (^

oder S < 90"^ — 9 sein, wenn ein Gestirn noch am betreffenden Ort auf- und

untergehen soll. Ist 6 = 90° — 9, so ist cost^ = — 1, /q = 1^0° = 12^ und

das Gestirn berührt dann nur im Nordpunkt den Horizont. Ist aber die nördliche

Deklination 8 > 90° — 9, so geht dann das Gestirn nicht unter, ist die südliche

Deklination ~ 8 > 90° — 9, so geht es nicht auf. Die Sterne, für welche ersteres

stattfindet, heissen Circumpolarsterne.

Auf die Sonne angewandt ergeben sich folgende ja auch sonst bekannte

Resultate. Unter dem Erdäquator steht sie immer ebenso lange unter als über

dem Horizont, hier ist also stets Tag und Nacht gleich. Auf der nördlichen

Halbkugel der Erde verweilt die Sonne, wenn sie nördliche Deklination hat,

länger über dem Horizont als unter demselben, der Tag ist länger als die Nacht;

hat sie südliche Deklination, so bleibt sie dagegen länger unter dem Horizont

als über demselben, es ist die Nacht länger als der Tag. Auf der südlichen

Halbkugel der Erde bleibt die Sonne bei südlichen Deklinationen länger über

als unter dem Horizont, es ist also dann hier der Tag länger als die Nacht, bei

nördlichen Deklinationen ist dagegen die Nacht länger als der Tag. Steht sie

endlich im Aequator, so ist für alle Orte der Erdoberfläche auf beiden Hemisphären

Tag und Nacht gleich.

Da nun die Deklination der Sonne zwischen dr 23° 27' (Schiefe der Ekliptik)

liegt, so haben diejenigen Orte der Erdoberfläche, für welche die Sonne auch

nur einen einzigen Tag im Jahre nicht auf- oder nicht untergeht, eine nördliche

oder südhche Breite von 9 = 90° — 23° 27' = 66° 33'. Diese Orte Hegen in

den beiden Polarkreisen. Für die den Polen noch näher gelegenen Orte geht

die Sonne in einem Theile des Jahres um so länger nicht auf oder nicht unter,

je näher sie eben den Polen selbst liegen.

Diese hier angeführten Formeln gelten nur für den wahren Auf- und Unter-

gang. Die Sterne erscheinen in Folge der Refraction in grösserer Höhe, sie

erscheinen eher über dem Horizont und gehen später unter den Horizont als

es ohne den Einfluss der Atmosphäre der Fall sein würde; und da nun die

Refraction im Horizont 34'"9 beträgt, so erscheint der Stern schon im Horizont,
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wenn er thatsächlich noch um so viel unter demselben steht. Bezeichnet also dz

die Horizontalrefraction, so haben wir in dem oben betrachteten Dreieck statt

der Seite z zu setzen z + dz, oder, im betrachteten Fall 90° + dz, woraus dann

dz si?i 1" -(- sin cp sin 8 , ^

cos iQ = r-^ (5)" cos
(f
cos ^ ^

Will man dagegen nur den Einfluss der Refraction auf den halben Tage-

bogen /(, kennen, so kann man die letzte Gleichung von der Gleichung (2) ab-

ziehen und findet dann die Correction

Ä= '-^ = '*"•
. (6)

COS cp cos 8 sin t cos <p cos 8 sm t

Beispiel: <p = 49° 0'-5 (Karlsruhe).

Für die Sterne a Tauri und a Can. maj. sollen der halbe Tagebogen und

die Zeiten des Auf- und Unterganges für den i. März 1895 berechnet werden.

Die Rectascension (a) und die Deklination (8) für dieses Datum ist

für a
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Werth von t^ entnehmen und braucht dann nur einmal die Rechnung selbst

durchzuführen.

Bei Sonne und Mond ist noch auf den Halbmesser ihrer Scheiben Rücksicht

zu nehmen, wenn man den Moment kennen will, in welchem der eine oder

andere Rand über dem Horizont erscheint oder unter ihm hinabsinkt, da die

Ephemeridenorte für den Mittelpunkt der Scheibe gelten. Endlich ist die

Parallaxe zu berücksichtigen, welche die Zeit des Aufganges verzögert, die des

Unterganges beschleunigt, also der Refraclion entgegenwirkt, und welche beim

Mond von 54' bis 61' variiren kann. In Summa hat man also für z zu setzen

90° H- 35' — / =t rt', wo / die Horizontalparallaxe, d der Halbmesser des Gestirnes

ist, welche Grössen auch in den Ephemeriden gegeben sind.

Beispiel: 9 = 49° 0'-5 (Karlsruhe).

Für die Sonne und den Mond sollen die Zeiten des Auf- und Unterganges

für den 7. März 1895 berechnet werden.

a) Die Sonne. Für die Sonne ist nach dem Berliner Astron. Jahrbuch zur

Zeit des wahren Berliner Mittags

/ = 9"März 6
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Nach der Tagebogentafel ist der halbe Tagebogen für Karlsruhe bei

25° 55'



Azimuthbestimmung. 435



436 Azimuthbestimmung.

Süd, West nach Nord von bis 360°) zu beachten ist. Da nun aber die Höhen-

änderung in der Nähe des Meridians sehr gering ist, so bleibt diese Methode

ausserordentlich unsicher und kann nur als erste Näherung bei der Aufstellung

der Instrumente betrachtet werden, ebenso wie die Beobachtung der Richtung

der kürzesten Schattenlänge nicht für genauere Zwecke in Betracht kommen
kann.

Geeigneter ist die Beobachtung correspondirender Höhen. Beobachtet

man nämlich dasselbe Gestirn bei gleicher Höhe vor und nach dem Meridian-

durchgang, so werden, da zu gleichen Stundenwinkeln auch gleiche Höhen ge-

hören, hierdurch zwei gleich weit vom Meridian abstehende Verticalkreise be-

stimmt. Hat man nun für diese beiden Momente den Horizontalkreis genau

abgelesen, so liegt die Meridianrichtung gerade in der Mitte zwischen beiden.

Ist hierbei ein Gestirn mit merkbarer Eigenbewegung gebraucht worden, so muss

auf letztere während der Zwischenzeit zwischen den beiden Beobachtungen

natürlich Rücksicht genommen werden, was nach folgendem geschieht.

Wenn die allgemeine Gleichung im Dreieck Pol, Zenith, Stern, wo S die

Deklination, h die Höhe und a das Azimuth des Sternes, <p die Polhöhe des

Beobachtungsortes bezeichnen,

sin 8 = sin 9 sin h — cos ^ cos h cos a (1)

nach S und a differenzirt wird, kommt
<^os ö

da = y—.— (2)
cos 9 cos n sin a ^ '

oder weil

cos h sin a = cos B sin t

ist,

cos ^
da = -^- . (3)

cos 9 sin t '

Es wird also die für den Meridianpunkt sich ergebende Ablesung um die

Hälfte jener Grösse zu verbessern sein, wenn für dh die in der Zeit zwischen

der östlichen und westlichen Beobachtung stattgefundene Deklinationsänderung

gesetzt wird, und zwar mit Berücksichtigung des Zeichens der Deklinations-

änderung.

In der Regel nun ersetzt man die Azimuthbestimmung durch die direkte

Winkelmessung zwischen einem Stern und dem betreffenden Object, indem man
dann das für die Zeit der Beobachtung geltende Azimuth des Sternes berechnet

und daraus die gesuchte Grösse herleitet.

Beobachtet man z. B. an einem Universalinstrument den Zeitmoment, wo
ein Gestirn den verticalen Mittelfaden oder die Mitte zwischen zwei engen, den

Mittelfaden ersetzenden Doppelfäden passirt und liest dabei den Horizontalkreis

ab, so ergiebt das für die Beobachtungszeit berechnete Azimuth, verglichen mit

der Ablesung des Kreises, die Nord-Südrichtung auf letzterem. Diese Beob-

achtungen sind aber um die Fehler der Aufstellung des Instrumentes und seines

Collimationsfehlers zu verbessern. Seien dazu i und / die Neigungen der Axe

bei der Beobachtung des Sternes sowie des Objectes, positiv genommen, wenn

das linke Axenende das höhere ist, seien z und z^ die Zenithdistanzen des

Sternes und des Objectes, und 90° + ^ der Winkel, den die optische Axe mit

dem Kreisende der horizontalen Umdrehungsaxe bildet, laufe endlich die Theilung

auf dem Kreis im Sinne der Azimuthe von Süd, durch West, Nord, Ost zu Süd,

so sind die Ablesungen (vergl. Universalinstrument) zu verbessern um
i cotang z ± c cosec z und / cotatig Z ± c coscc Z, (4)

wo das obere Zeichen für Kreis links, das untere für Kreis rechts gilt.
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Wenn nun die Beobachtungen symmetrisch in beiden Kreislagen und der-

artig in rascher Folge angestellt werden, dass die Zenithdistanz des Sternes nicht

merkbar verändert wird, so fällt alsdann im Mittel aus diesen beiderseitigen

Beobachtungen der Collimationsfehler heraus. Verfliesst aber eine längere

Zwischenzeit, so wird es gerathen sein den Collimationsfehler zu bestimmen und

in Rechnung zu ziehen, indem man für jede Kreislage getrennt den Werth von a

unter Berücksichtigung der ermittelten Neigungen berechnet. Dann findet sich

ai ür

wo C, C die Coefficienten von c in den verschiedenen Kreislagen und gültig für

die Zenithdistanz des Sternes zur Zeit seiner Einstellung sind. Was die Neigung

betrifft, so wird für das terrestrische Object, wo Z nahe = 90° ist, die genaue

Bestimmung im allgemeinen, wenn überhaupt das Instrument in seiner Auf-

stellung berichtigt ist, nicht erforderlich sein, wohl aber ist ein Fehler der

Neigung von sehr grossem Einfluss auf die Beobachtung des Sternes, da der

Coefficient bereits bei einer Zenithdistanz von 45° = 1 ist; hier ist also die

Bestimmung der Neigung jeweils mit grosser Sorgfalt auszuführen.

Was nun nach diesen allgemeinen Bemerkungen die geeignetste Auswahl

der Sternbeobachtung betrifft, so erhält man durch Differentiation der Gleichung

sin z cos a = — sin S cos 9 H- cos S sin 9 cos t, (7)

wo z die Zenithdistanz, / der Stundenwinkel des Sternes bedeuten, und unter

Benutzung der Gleichungen

sin z sin a = cos sin t

cos z = sin 9 sin + <:(?.? 9 cos 8 cos t (8)

und anderer bekannter Formeln, die folgenden Differentialausdrücke

da cos 9 sin a cos 9 sin t

' dh cos h sin z sin"^

z

^, da cos 8 cos q

da sin a
^) -77 = -

d^ tang z
'

wo mit q der parallactische Winkel bezeichnet wird. Im allgemeinen wächst

also der Fehler in der Bestimmung des Azimuthes mit zunehmender Höhe des

Gestirnes über dem Horizont, d. h. mit abnehmendem Sinus oder Tangente
der Zenithdistanz z. Wählt man aber Sterne, die dem Pole des Aequators

möglichst nahe sind, so wird der Faktor cos S in -7- , und sin a in -r- eine
dt d(f

kleine Grösse, und beobachtet man den Stern in der Nähe der grössten Di-

gression, wenn also q nahe = 90° ist, so wird ein Fehler in der Zeitbestimmung
fast ganz gehoben. Während sich so die Beobachtungen eines Polsternes günstig

da
gestalten, verhält sich der Dififerentialausdruck -j^ gerade anders. Hier würde

ein Fehler in der angenommenen Deklination von geringstem Einfluss sein, wenn
man Aequatorsterne in der Nähe des Meridians beobachtete. Es lassen sich aber
die Vortheile, welche sonst Polsterne bieten, auch ganz ausnützen, wenn man
etwa gleichmässig Beobachtungen in der östlichen und westlichen Digression

anstellt, oder auch in der unmittelbaren Nähe des Meridians, wo dann freilich,

da
wie erwähnt, der Differentialausdruck -77 ungünstiger wird.

Unter den Polstemen eignet sich vorzugsweise der Polarstern, a Urs. min.,

welchen man schon mit den gewöhnlichen Fernröhren von 60—70 fnm Oeftnung
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den ganzen Tag sieht. Für ihn speciell kann man die Berechnung wie folgt

anstellen, wobei nun aber das Azimuth nicht mehr von Süd, sondern von Nord

über Ost, Süd, West von 0°— 360° gezählt werden soll. Es ist

Stfl t
tang a = ~ r -. -, (10)° tang 8 cos cp — sm ^ cos t ^ ^

wo der Stundenwinkel t = u -\- x — a aus der beobachteten Uhrzeit des Durch-

ganges durch den Mittelfaden (?/), der Uhrcorrection x und der Rectascension a

zu berechnen ist. Diese Formel, an sich sehr einfach, lässt sich noch umformen

und die Berechnung kann durch Hilfstafeln dann nicht unwesentlich erleichtert

werden. Ersetzen wir dazu die Dekhnation o durch die Poldistanz p, und

multipliciren wir Zähler und Nenner mit tang p sec cp, so kommt
tangp sin t sec ^

*
1 — tangp tang cp cos /' ^ '

welcher Ausdruck in eine Reihe nach steigenden Potenzen von p entwickelt,

übergeht in

a = — p sec ^ sin t — \p^ sin 1

"

sec cp tang 9 sin 2t (12)

— ^p^ si?i^ i" sec
(f

si?i t[{l -+- 4 tang^ (p) cos^ t — tang^ 9]

— ^/* sin^ 1" sec 9 tang 9 sin2t[^ -+- tang^ cp — (1 + 2 tang''^ 9) sin^ t]

— p^sin* l" sec 9 sin t [^-^ + tang^ 9 cos^ t + tang* 9 cos^ t — ^ sec^ 9 sin^ t —
^-^ sec^

(f
sin* t — 2 sec^ r^ tajig^ ^ sin^ t cos^ t] ....

Die Glieder 5. Ordnung erreichen für mittlere Breiten kaum den Betrag

von 0"*01, können also vernachlässigt werden. Dagegen müssen die Glieder

4. Ordnung, wenn es auf grösste Genauigkeit ankommt, berücksichtigt werden.

Die Reihe lässt sich nun auch so schreiben;

a — — p sec (^ sin t — M sin 2t — N, (13)
wo M= ^p^ sin 1" tang 9 sec 9
und N= der Summe der Glieder dritter und vierter Ordnung ist. J/ und N
können nun für bestimmte Werthe von p und 9 berechnet, und zugleich die

Aenderungen dieser Grössen für eine Aenderung von p angegeben, und dann

Tafeln mit dem Argumente / angelegt werden, in denen aber das Glied mit N
stets einen kleinen Werth behält. Es ist vom Verfasser dieses Artikels in seinen

»Beiträgen zur kürzesten und zweckmässigsten Behandlung geographischer Orts-

bestimmungen«, Leipzig 1869, der Versuch gemacht, solche Tafeln in grosser

Ausdehnung für alle nördlichen geographischen Breiten von 36°- 64° herzustellen.

Bei der raschen Aenderung aber der Poldistanz des Polarsternes werden solche

Tafeln doch bald veraltet erscheinen, und es dürfte sich empfehlen, in jedem

einzelnen Falle Specialtafeln ähnlicher Art anzulegen.
o

Eine andere Form der Reihenentwickelung hat Astrand (»Astron. Nachr.«

No. 1901) vorgeschlagen. Wenn
tangp cos t = tang 'if (14)

gesetzt wird, so ist

tang p sec 9 sin t
tang a = -

^ _ ^^,,^ ^ ^^,,^ ^
= - ^^WP sin t cos ^ sec (^ + 9). (15)

Werden nun tang a und tangp in Reihen entwickelt, so erhält man

a-= — p sin t cos ^ sin (»j^ + <p) — \p^ sin t cos ^ sec (4» + 9) — \<i^ • (16)

Bezeichnet man das erste Glied als einen Näherungswerth von a mit a' und

berechnet damit a"^, so wird

a = - a' — ^p sin t cos tj^ sec («j; H- 9) {p"^ — a'^) sin ^\"

= — a' — .^ö!' {p — a'){p -I- a')sin^\". (17)



Azimuthbestimmung. 439

Hier kann nun auch der Winkel ^ tabulirt werden, ebenso das Produkt

(p — a') {p -\- a') nach a', aber trotzdem erkennt man bald, dass kaum eine

Zeitersparniss erreicht wird.

Auch E. Block hat Tafeln zur Erleichterung der Rechnung gegeben (»Hilfs-

tafeln zur Berechnung der Polaris-Azimuthe, zunächst mit Rücksicht auf die

Zeitbestimmung im Vertical des Polarsternes«, Petersburg 1875), die, wie schon

der Titel besagt, ursprünglich für die Reduction einer Zeitbestimmung im

Vertical des Polarsternes (s. Zeitbestimmung) hergestellt wurden. Es werden

auch hier die ursprünglichen Formeln (7) und (8), in denen für die Zenithdistanz z

die Höhe /i, für die Deklination 0, die Poldistanz p eingeführt wird, sodass sie

cos h sin a = sin p sin t

cos h cos a = cos 9 cos p — sin 9 sin p cos t

lauten, durch Zerlegung des Dreiecks zwischen Zenith, Pol, Stern in zwei recht-

winklige durch das Perpendikel vom Stern auf den Meridian umgeformt. Be-

halten wir dieselben Bezeichnungen, wie Astrand sie in den Formeln (14) und (15)

verwendet, so giebt Block für einen bestimmten Werth von p mit dem Argument

Stundenwinkel den Winkel <]; (14); ferner den Werth

^^ tang p .y = —.—TT? Sin t cos ^
sin 1

^

und
Y] = sin t sec^ Y.

(Bei Block sind diese Grössen durch 15 dividirt, um das Azimuth in Zeit-

secunden zu erhalten). Nennt man nun

cp -I- 4; = /,

so ist dann a = Y sec y cos^a, da tang a = a sec^ a zu setzen ist, und um die

für einen bestimmten Werth von p geltende Tafel auch für andere Werthe ver-

wenden zu können, /^^

Auch die Grössen \ lg sec a und 2/^ I cos a\ sind den Tafeln mit

dem doppelten Argument der Polhöhe und dem Stundenwinkel zu entnehmen.

Von besonderem Werth werden diese Tafeln, wenn man nach ihnen Specialtafeln

für besondere Fälle, bestimmte Polhöhe und Poldistanz, anlegt. Ohne diese

Specialtafeln würde die Rechnung insbesondere wegen der schnellen Veränderung

von p keine Erleichterung gewähren.

Am vortheilhaftesten kann schliesslich doch folgendes Verfahren angesehen

werden. Benutzt wird die oben angeführte und an sich einfache Formel

iangp sec 9 sin t
tang a = •

^
1 — tangp tang cp cos t

Man kann nun Hilfstafeln in der Weise berechnen, dass gleich mit dem

Argument lg tang p tang cp cos t der Logarithmus ; : r= b ee-^ *<brAT t.
1 — tangp tang f^ cos t

^

geben wird, sodass dann lg tang a = — {lg tang p sec cp sin t -^ b) ist. Der

Vortheil solcher Tafeln liegt auf der Hand, man hat die beiden Constanten

tang p sec cp und tang p tang 9, zu denen sin t resp. cos t addirt wird, und mit

dieser letzteren Summe entnimmt man b, welches zur ersteren addirt tang a er-

giebt. In grosser Ausführlichkeit und Bequemlichkeit finden sich solche Tafeln

in Albrecht's »Formeln und Hilfstafeln zur geographischen Ortsbestimmung«,

3. Aufl. Für die Zwecke dieses Handbuches genügt es, die Tafeln in abgekürzter

Form zu geben, indem danach für den besonderen Fall nacli Bedarf Tafeln in

engeren Intervallen gerechnet werden können.
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Tafel zur Berechnung des Azimuthes des Polarsternes.

Arg.: lga^=lgtangptang^cost, Tafelwerth: lgb=^lg-—^—r. Einh. d. 6. Decim

Iga' Izb Diff Iga' kb Diff. ka' Igb Diff. Iga' Diff. Proportionaltheile

8-60

8-59

8-58

8-57

8-56

8-55

8-54

8-53

8-52

8-51

8-50

8-49

8-48

8-47

8-46

8-45

8-44

8-43

8-42

8-41

8-40

8-39

8-38

8-37

8-36

835
8-34

8-33

8-32

8-31

8-30

8-29

8-28

8-27

8-26

8-25

8-24

8-23

8-22

8-21

8-20

8-19

8-18

8-17

8-16

8-15

8-14

8-13

8-12

8-11

-j- 17643

17233

1G833

16443

16062

15690

153-26

14971

14624

14286

+13956
18633

13318

13010

12709

12415

12129

11849

11576

11309

+ 11048

10794

10545

10302

10065

9833

9607

9386

9170

8959

+ 8753

8552

8355

8163

7976

7793

7614

7439

7268

7101

+ 6938

6779

6624

6472

6323

6178

6037

5763

5631

410

400

390

381

372

364

355

347

338

330

323

315

308

301

294

286

280

273

267

261

254

249

243

237

232

226

221

216

211

206

201

197

192

187

183

179

175

171

167

163

159

155

152

14i!

145

141

139

135

132

129

8-10

8-09

8-08

8-07

806
8-05

8-04

8-03

8-02

801

8-00

7 '99

7-98

7-97

7-96

7-95

7-94

7-93

7-92

7-91

7-90

7-89

7-88

7-87

7-86

7-85

7-84

7-83

7-82

7-81

7-80

7-79

7-18

7-77

7-76

7-75

7-74

7-73

7-72

7-71

7-70

7-69

7-68

7-67

7-66

7-65

7-64

7-63

7-62

7-61

+5502
5376

5253

5133

5015

4900

4788

4679

4572

4467

+4365
4265

4167

4072

3979

3888

3799

3712

3627

3545

+3464
b385

3307

3231

3157

3085

3015

2946

2879

2813

+2749
2686

2625

2565

2506

2449

2393

2339

2286

2234

+2182
2132

2084

2036

1990

1944

1900

1857

1814

1773

126

123

120

118

115

112

109

107

i05

102

100

98

95

93

91

89

87

85

82

81

79

78

76

74

72

70

69

67

66

64

63

61

60

59

57

56

54

53

52

52

50

48

48

46

46

44

43

43

41

41

7-60

7-59

7-58

7-57

7-56

7-55

7-54

7-53

7-52

7-51

7-50

7-49

7-48

7-47

7-46

7-45

7-44

7-43

7-42

7-41

7-40

7-39

7-38

7-37

7-36

7-35

7-34

7-33

7-32

7-31

7-30

7-29

7-28

7-27

7-26

7-25

7-24

7-23

7-22

7-21

7-20

7-19

7-18

717
7-16

7-15

7-14

7-13

7-12

7-11

+ 1732

1693

1654

1617

1580

1514

1508

1474

1440

1408

+1376
1344

1314

1284

1254

1226

1198

1170

1144

1118

+ 1092

1067

1043

1019

996

973

951

929

908

888

+ 867

848

828

809

791

773

755

738

721

705

+ 689

673

658

643

628

614

600

586

573

560

7-10

7-09

7-08

707
7-06

7-05

7-04

7-03

702

7 01

7-00

6-99

6-98

6-97

6-96

6-95

6-94

6-93

6-92

6-91

6-9

6-8

6-7

6-6

6-5

6-4

6-3

6-2

6-1

6-0

5-9

5-8

5-7

5-6

5-5

54
5-3

5-2

5-1

5-0

4-0

+547
535

5-?2

511

499

488

476

466

455

445

+435
425

415

405

396

387

378

370

361

353

+345
274

218

173

137

109

87

69

55

43

+ 34

27

22

17

14

11

9

7

5

4

+

410 400 390 380

41

82

123

164

205

246

287

328

369

40

80

120

160

200

240

280

320

360

'39

78

117

156

195

234

273

312

351

38

76

114

152

190

228

266

304

342
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Tafel zur Berechnung des Azimuthes des

Arg. : Iga' = lg fang p fang «p cos t, Tafelwerth : lg b ^= lg

Polarsternes

1

\ — a'
Einh. d. 6. Decim.

/^«'
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Bei der Reduction der in Frage kommenden Beobachtungen entnehmen wir

die scheinbaren Sternörter in der Regel den astronomischen Jahrbüchern, wobei

nur der Einfluss der Präcession, Nutation und jährhchen Aberration, nicht aber

der der täglichen Aberration berücksichtigt wird. An die Rectascension a und
Deklination 3 des beobachteten Sternes sind hierfür folgende Correctionen an

zubringen :

da = \ sec S cos t

do = X sin 8 sin t,

wo X = 0"*32 cos (p ist. Setzen wir diese Werthe für dn. oder dt (= — do) und

da da .

d8 in die Differentialausdrücke -y: und -r^ em, so kommt
dt da

cos © sin - / cos qda = -\- —^ X sm :— X cos t (a von Nord gezählt)
stn ^ z sin z ^ o /

oder da
cos a= sin q sin t sin o — cos q cos t

ist

da = \ cos a cosec z.

Ist also a = 90° oder 270°, werden die Beobachtungen in der Nähe des

ersten Verticals angestellt, so wird da = 0. Beim Polarstern, der ja nach

Obigem fast ausschliesslich zur Azimuthbestimmung Anwendung finden wird, ist

das Azimuth aber stets sehr klein, sodass man cos a =^ 1 setzen kann, und die

Correction geht daher über in

da = l. cosec z.

Hier ist nun aber wieder sifi z sehr nahe gleich dem in X enthaltenen cos 9,

und es wird daher an das Azimuth in jedem Stundenwinkel und bei jeder Pol-

höhe sehr nahe die Grösse -f- 0""32 hinzuzufügen sein (das Azimuth von Nord

nach Osten gezählt).

Was nun die Anstellung der Beobachtungen in der Praxis betrifft, so wird

man am besten so verfahren, dass man abwechselnd das irdische Object, dessen

Azimuth ermittelt werden soll, und das Gestirn mit dem Fernrohr einstellt, dabei

dann jeweils den Horizontalkreis abliest. Derartige Einzelbeobachtungen sind

nun aber häufig zu wiederholen, um die zufälligen Beobachtungsfehler, aber

auch die systematischen Veränderungen am Instrument zu verringern. Bei den

Beobachtungen des Gestirnes ist, wie schon oben bemerkt, die Ermittelung der

Neigung stets von grösster Wicr.tigkeit, dieselbe ist aber auch bei den Ein-

stellungen des irdischen Objectes wenigstens zu controliren. Zur Eliminirung der

Theilfehler des Kreises ist anzurathen, eine geschlossene Reihe von Beobach-

tungen auf verschiedene Stellen des Kreises zu vertheilen, sodass man diesen

letzteren nach je einem vollständigen Satz um einen gleichen Bogen (z. B. 30°)

dreht, und dann soviele (z. B. 6) Sätze nimmt, bis man auf die erste Stelle des

Kreises zurückkommt. Auch die Mikrometerschrauben der Ablesemikroskope

sind genau zu untersuchen und die periodischen Fehler, wenn solche vorhanden,

in Rechnung zu zielien, eventuell die Einstellungen so anzuordnen und zu ver-

mehren, dass die Fehler eliminirt werden (vergl. die Artikel über Mikrometer-

schraube und periodische Fehler). Ist das Fernrohr an dem einen Ende der

Horizontalaxe angebracht, also nicht in der Mitte, so ist bei Einstellung naher

Objecte natürlich auf die Parallaxe Rücksicht zu nehmen, die man durch Beob

achtung in zwei Kreislagen (Fernrohr rechts und Fernrohr links) eliminirt, über-

haupt ist mit Sorgfalt darauf zu achten, dass der Mittelpunkt des Instrumentes

so genau als möglich vertical über dem Centrum der Station gelegen ist. Man

wird übrigens schon der Theilfehler wegen stets in beiden Kreislagen beob-
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achten. Um endlich den CoUimationsfehler, d. i. den aus der Abweichung

des Winkels, den die optische Axe mit der horizontalen Drehungsaxe bildet,

von 90° herrührenden Fehler zu ermitteln und die Zapfenungleichheit der

Horizontalaxe zu eliminiren, wird das Fernrohr in den Lagern umgelegt.

In der Instruction des Kgl. Preussischen Geodätischen Instituts ist als

Schema für eine sorgfältige Azimuthbestimmung mit Hilfe des Universalinstrumentes

Folgendes gegeben:

I. Kreis rechts: Einstellung des irdischen Objectes.

„ Ost: Durchgangsbeobachtung des Polarsternes.

,, Ost: Durchgangsbeobachtung des Polarsternes.

,, rechts: Einstellung des irdischen Objectes.

Fernrohr durchschlagen.

II. Kreis links: Ein'stellung des irdischen Objectes:

,, West: Durchgangsbeobaclitung des Polarsternes.

„ West: Durchgangsbeobachtung des Polarsternes.

,, links: Einstellung des irdischen Objectes.

Die Nivellirung bei den Sternbeobachtungen kann passend so gemacht

werden, dass nach der Einstellung des irdischen Objectes und der Kreisablesung

das Niveau abgelesen und dann umgesetzt, darauf nach der Einstellung des

Sternes die zweite Ablesung des Niveaus vorgenommen wird.

Eine solche Reihe gilt als halber Satz, und man wird, wenn es sich um
grosse Genauigkeit handelt, diesen zunächst in umgekehrter Reihenfolge, also

mit der nochmaligen letzten Einstellung beginnend, wiederholen, dann den Kreis

um 30° drehen, in der neuen Stellung genau wie vorher beobachten, dann den

Kreis abermals um 30° drehen u. s. w., bis man nach fortgesetzter Drehung

bis zu 180°, dem ursprünglichen Stand, zurückgekommen ist.

Die Art der Pointirung richtet sich nach der Art des Objectes und der Be-

schaffenheit des Fadennetzes. Für letzteres empfiehlt sich, die Anordnung der

Fäden so zu treffen, dass, von anderen Fäden abgesehen, in der Mitte zwei

enge Verticalfäden und zwei enge Horizontalfäden vorhanden sind, sodass die

Mitte des Gesichtsfeldes durch ein kleines Quadrat angegeben ist. Hat man
nun als irdisches Object Heliotropenlicht, so wird die Einstellung auf einen der

Fäden oft sicherer sein, als in die Mitte des Quadrats, andererseits wird sich,

wenn das Object eine Thurmspitze oder dergl. ist, die Einstellung in die Mitte

des Quadrats günstiger als die auf den Faden erweisen. Viel wird hierbei in-

dessen von dem jeweiligen Luflzustand abhängen. Wird als Stern der Polar-

stern (oder ein Fixstern) gewählt, so ist durchaus anzurathen, die Einstellung

nicht durch die Mikrometerbewegung zu bewirken, sondern den Stern mit Hilfe

derselben nur dem mittleren Doppelfaden sehr nahe zu bringen, und zwar so,

dass er sich auf den Faden zu bewegt. Man beobachtet dann, indem man den

Stern beständig zwischen den Horizontalfäden hält, den Durchgang durch die

beiden Verticalfäden nach den Schlägen der Uhr. Die Kreisablesung gehört

dann zu dem. Mittel der zwei Antrittszeiten. Diese Doppelbeobachtung ist

natürlich sicherer als die Wahrnehmung des Momentes, wann der Stern durch

die Mitte des Quadrats geht, und der grössere Zeitaufwand nicht von Belang.

Verbindet man Morgen- und Abendbeobachtungen, so erreicht man einen doppel-

ten Vortheil, einmal heben sich persönliche Fehler auf, die aus der Bewegungs-

richtung des Sternes entstehen, sodann alle die Fehler, die aus der Ungenauig-

keit des Sternortes (Rectascension und Deklination) und der Polhöhe hervor-

gehen. Die Betrachtung der Differentialausdrücke für den speciellen Fall der



i|44 Azimuthbestimmung.

Polarsternbeobachtungen (s. unten), ergiebt, dass alle diese Fehler in um 12 Stun-

den von einander verschiedenen Stundenwinkeln gleiche Werthe mit entgegen-

gesetztem Zeichen annehmen. (Wird endlich die Sonne zur Beobachtung heran-

gezogen, so muss man hier natürlich beide Ränder beobachten, und dabei

empfiehlt es sich, da die Antritte an beiden Fäden zu rasch auf einander folgen,

um genau erfasst werden zu können, ausserdem auch die Berührung eines

Scheibenrandes mit einem Faden stets unsicher ist, den Moment zu notiren,

wo der erste (resp. zweite) Sonnenrand genau in die Mitte des Quadrats tritt.

Persönlichen Fehlern ist man hierbei allerdings ausgesetzt, da einmal das aus-

geschnittene helle Segment rechts liegt und sich vergrössert, während es das

andere Mal links liegt und sich verkleinert.)

Die Berechnung der Beobaclitimgen erfolgt dann in der Weise, dass nach

Mittelbildung der Mikroskopablesungen aus den beobachteten, und für den Uhr-

stand corrigirten Uhrzeiten der Stundenwinkel durch Subtraction der scheinbaren

Rectascension ermittelt wird. Dann werden die den einzelnen Beobachtungen

entsprechenden Azimuthe des Polarsternes nach der Formel

tangp sec (p sin t
tang a = — -—-^

1 — tang p tang tp cos t

berechnet. Bezeichnet man nun die Kreisablesung bei dem Stern mit Abl^, die

bei dem irdischen Object mit Ablobj., die wegen Zapfenungleichheit corrigirten

Neigungen bei den Einstellungen auf den Stern und das Object bezw. mit i

und /, die betreffenden Zenithdistanzen mit z und Z, so findet sich das Azimuth

unter Voraussetzung eines von links nach rechts getheilten und sich bewegenden

Kreises

A =a-i- Abl^ — Abloij— i cotang z -\- 1cotang Z dric {cosec z — cosec Z) + "32 —.—

,

während bei ruhendem Kreis und sich bewegenden Mikroskopträgern Ablobj— Abl^

statt Abl^ — Ablohj zu setzen ist.

Man kann nun das Azimuth eines irdischen Objectes auch in gewissen Fällen

mit dem Passageninstrument bestimmen. Dafür muss sich das betreffende

Object sehr nahe im Meridian des Beobachtungsortes befinden und das Passagen-

instrument muss innerhalb gewisser Grenzen bequem im Azimuth verstellbar und

mit einem beweglichen Faden, d. h. mit einem Mikrometerocular versehen sein.

Da es, wie aus Obigem genugsam hervorgeht, bei weitem am zweckmässigsten

ist, den Polarstern für die Azimuthbestimmungen zu verwenden, so ergeben sich

aus der Grösse seines Parallelkreises zunächst die Grenzen für die Entfernung

des Objectes vom Meridian, und andererseits für die Versetzung des Passagen-

instrumentes. Es muss das Object innerhalb der grössten Digression des Polar-

sternes, nämlich zwischen ± (90° -- S) sec r:^ und 180° =t (90° — 8j sec a^ liegen

und soweit muss das Passageninstrument auch im Azimuth verstellbar sein.

Diese Bedingung wird in der Regel selten erfüllt sein, und es hat ausserdem

sein Bedenken, sehr nahe einer Digression zu beobachten, weil dann der Ein-

fluss eines Fehlers in der Deklination des Polarsternes sehr gross wird und nich

durch Beobachtungen in der anderen Digression eliminirt werden kann. Man

kann dann von dieser bequemen Methode indirekt in der Weise Gebrauch

machen, dass man eine Marke in der Richtung des Meridians und in gehöriger

Entfernung anbringt (oder auch sonst ein vorhandenes Hilfsobject, das sich gut

einstellen lässt, benutzt) und zunächst von dieser das Azimuth ermittelt, dann

den Winkel zwischen ihr und dem eigentlichen Object mit dem Universal-
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instrument misst. An sich wird dadurch wohl die Zahl der Einstellungen ver-

mehrt, aber abgesehen davon, dass es bei genauen Bestimmungen von Vortheil

ist, doppelte Methoden zur Anwendung zu bringen, liegt ein Vortheil dieses

Verfahrens gegenüber der direkten Messung des Azimuthes zwischen dem Polar-

stern und dem irdischen Object mit Hilfe des Universalinstrumentes darin, dass

die Verbindung der beiden terrestrischen Objecte auch bei bedecktem Himmel

am Beobachtungsort vorgenommen werden kann, und man nicht auf die (nament-

lich oftim Gebirge) seltenen Gelegenheiten beschränkt bleibt, wo am Beobachtungs-

ort und der entfernten, durch Heliotropenlicht sichtbar gemachten Station gleich-

zeitig klarer Himmel herrscht. Liegt aber das eigentliche irdische Object dem
Meridian sehr nahe, so bleibt man bei dieser Methode von den Theilfehlern am
Universalinstrument unabhängig.

Die Beobachtungen gescheheh dann in folgender Weise. (Es wird bei dieser

Darstellung wesentlich auf die Instruction Bezug genommen, welche von dem
Königl. Preuss. Geodätischen Institut für solche Fälle ausgegeben ist und die auf

Grund der Erfahrungen, die diese Behörde bei ihren überaus zahlreichen Beob-

achtungen gemacht hat, auch weiteren Kreisen nur empfohlen werden kann.

Sie findet sich in den »Astronomisch- geodätischen Arbeiten in den Jahren 1881

und 1882«, Berlin 1883.)

Das Instrument wird so aufgestellt, dass das Object oder die Marke sehr

nahe dem Mittelfaden ist (etwa 20''—40"). Mit dem beweglichen Faden wird nun

zu wiederholten Malen der Abstand der Marke vom Mittelfaden gemessen, indem

die Lage des Letzteren durch sogen. Coincidenzbeobachtungen be-

stimmt wird. Die Coincidenzbeobachtung ist dabei (wie überhaupt stets in allen

ähnlichen Fällen) nicht durch Einstellen des beweglichen Fadens auf den festen

zu bewirken, sodass man nur einen Faden zu sehen glaubt, sondern es wird

der bewegliche Faden dem festen nur soweit genähert, dass nur noch eine ganz

feine Lichtlinie (ein ^i)niinhnuni visibilei.) zwischen beiden Fäden übrig bleibt.

Nachdem in dieser Stellung die Schraubentrommel abgelesen, bewegt man den

Faden in derselben Richtung weiter über den festen fort, bis nun auf der anderen

Seite von letzterem eine ebenso feine Lichtlinie sichtbar wird. Auch für diese

Stellung wird die Schraube abgelesen, und das Mittel aus beiden Ablesungen

entspricht dann der Lage des festen Fadens. Eine vollkommene Coincidenz-

beobachtung beruht in der Regel auf drei derartigen Doppeleinstellungen.

Hierauf folgt nun die Beobachtung einer Anzahl von Durchgängen des

Polarsternes durch feste Fäden, oder ebenfalls unter Benutzung des beweglichen

Fadens. Kommt dieser ausschliesslich zur Verwendung, so genügt für die

Coincidenzbeobachtung mit dem Mittelfaden eine einfache Doppeleinstellung,

da eine übrig bleibende Ungenauigkeit in der Verbindung mit den Polarstern-

durchgängen eliminirt wird. Die Beobachtungen sind, um eine vollständige Reihe

oder Serie zu erhalten, wiederholt in beiden Lagen des Kreises anzustellen.

Zur Elimination der persönlichen Fehler, die aus der Bewegungsrichtung des

Sternes entspringen können, ferner constanter Fehler in der Zeitbestimmung, ist

anzustreben, dass solche Serien in gleicher Weise auf die obere und untere

Culmination des Polarsternes vertheilt werden.

Alle Messungen mit dem beweglichen Faden werden zunächst in Theilen

der Schraubenrevolution erhalten, man muss also den Werth der letzteren ge-

trennt von den eigentlichen Beobachtungen mit grösster Genauigkeit ebenso wie

die etwaigen Fehler der Schrauben ermitteln, wozu die verschiedensten Methoden

(s. Mikrometerschraube) verwandt werden können. Zur möglichst vollständigen
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Elimination der Unsicherheit, die in der Bestimmung des Winkelwerthes ver-

blieben ist, muss man darauf bedacht sein, die Durchgangsbeobachtungen des

Polarsternes nahezu symmetrisch zum Mittelfaden des Instrumentes vorzunehmen.

Zu diesem Ende ordnet man die Beobachtungen einer ganzen Serie so an, dass

der Polarstern etwa zur Zeit der Mitte der Serie den Mittelfaden passirt. Auf
die Bestimmung der Neigung der Axe ist auch hier grosses Gewicht zu legen,

sodass innerhalb jeder Serie jedenfalls vier vollständige Nivellirungen vorge-

nommen werden. Das vom Geodätischen Institut zur Anwendung kommende
Schema für die Beobachtungen ist das folgende:

I. Kreis Ost: 2—4 Durchgangsbeobachtungen des Polarsternes am beweglichen

Faden oder an festen Fäden.

3— 4 Einstellungen des irdischen Objectes mit dem beweglichen

Faden.

3 Coincidenzbeobachtungen des beweglichen Fadens mit dem
Mittelfaden.

3—4 Einstellungen des irdischen Objectes.

2— 4 Durchgangsbeobachtungen des Polarsternes.

II. Kreis West: 2— 4 Durchgangsbeobachtungen des Polarsternes.

3— 4 Einstellungen des irdischen Objectes.

3 Coincidenzbeobachtungen mit dem Mittelfaden.

3—4 Einstellungen des irdischen Objectes.

2—4 Durchgangsbeobachtungen des Polarsternes.

Hierauf folgt als III und IV dieselbe Reihe in umgekehrter Ordnung, sodass

mit Kreis West begonnen und mit Kreis Ost geendet wird. Damit ist dann eine

Serie oder Reihe vollendet.

Zur Herleitung des Resultates bedarf man der genauen Kenntniss der Uhr-

correction und dann des Azimuthes des Mittelfadens. Man beobachtet dazu am
geeignetsten zugleich einige Südsterne in jeder Kreislage, und berechnet dann

aus dieser in Verbindung mit den Polarsterndurchgängen jene beiden Grössen nach

den im Artikel »Zeitbestimmung« (im Meridian) gegebenen Formeln. (Wenn der

Uhrstand anderweitig genau bekannt ist, so kann man, wenn das Fernrohr sehr

nahe im Merid'an steht, auch hier (vergl. Zeitbestimmung) das Azimuth des

Mittelfadens einfach nach der Formel

o! — U' — dU

berechnen, wo k das Azimuth ist, a', U\ K' die um den Betrag der täglichen

Aberration verbesserte Rectascension, die um Collimationsfehler und Neigung

verbesserte Durchgangszeit, und der Faktor der Azimuthalcorrection des Polar-

sternes, sin{'^ — b) sec ^, endlich dU d\Q Uhrcorrection ist).

Bezeichnet dann mg und /«,„ die mit dem beweglichen Faden gemessenen

Abstände des Objectes oder der Marke vom Mittelfaden in den Kreislagen Ost

und West, wobei diese Grössen positiv genommen werden, wenn das Object im

gebrochenen astronomischen Fernrohr rechts, im geraden links vom Mittelfaden

erscheint, ferner z die Zenithdistanz des Objectes, endlich io und i^ die betreffen-

den für Zapfenungleichheit corrigirten Neigungen, so findet sich das Azimuth

des Objectes

\ mo+ niu,
,

\ io-\- hu
a = — ^ H- TT

2 sin z 2 tang z

wobei das obere Zeichen gilt, wenn das Object im Norden liegt, das untere,

wenn es im Süden liegt, und wo ein positiver Werth des Azimuthes eine Ab-
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weichung der im Norden liegenden Marke vom Meridian nach Ost, der im

Süden liegenden nach West bezeichnet. Liegt das Object nahe im Horizont und

ist die Neigung klein, so vereinfacht sich obiger Ausdruck noch in

d! = — k -\- l {nio + ?«7cO-

Hat man die Azimuthbestimmungen in den Theilen des Jahres vorzunehmen,

in denen die Culmination des Polarsternes auf die späten Vormittags- und frühen

Nachmittagsstunden, also nicht auf die Zeiten der ruhigen Bilder (früh Morgens

und spät Nachmittags) fällt, oder muss man das irdische Object in grösseren

Abständen vom Meridian beobachten, so wird das Rechnungsverfahren etwas

anders. Man thut aber dann gut, wenn man anstatt der einen Marke zwei auf

entgegengesetzten Seiten und gleich weit vom Meridian annimmt, die dann zur

Zeit der ruhigen Bilder eingestellt werden können, und auf diametral gegenüber-

liegende Stellen der Bahn des Polarsternes fallen, wodurch die verschiedene

Bewegungsrichtung ihres schädlichen Einflusses entzogen wird. Man verbessert

dann die beobachteten Durchgangszeiten des Polarsternes wegen des Uhrfehlers

(der nach der Methode der Zeitbestimmung im Vertical des Polarsternes zu be-

rechnen ist) und bildet durch Subtraction der scheinbaren Rectascension die

entsprechenden Stundenwinkel. Ist dann wieder a das Azimuth des Sternes und

behält man im Uebrigen die früheren Bezeichnungen bei, so wird das Azimuth

wieder nach der Formel

tangf sin t sec 9
*

1 — tangp tang 9 cos t

berechnet. Hat man übrigens die Durchgangsbeobachtungen am beweglichen

Faden rasch aufeinander folgen lassen, so kann man aus drei Durchgängen für

die Zeiten und die Schraubenablesungen die arithmetischen Mittel nehmen und

für diese Mittelzeit das Azimuth a berechnen.

Bezeichnet man nun die Entfernung des Fadens, an dem der Polarstern

beobachtet worden ist, vom Mittelfaden in Bogensecunden ausgedrückt mit e, die

des irdischen Objectes vom Mittelfaden dagegen mit E, und mit z und Z die

Zenithdistanzen des Polarsternes und des Objectes, mit i die Neigung der

Horizontalaxe, so wird dann das Azimuth A des Objectes

A =^ a -\- e cosec z -\- E cosec Z — / {cotang z — cotang Z),

wozu noch für die tägliche Aberration hinzukommt -|-0"-32^ . Was die
sin z

Zeichen anbetrifft, so sind sie in obiger Formel so zu verstehen, dass e positiv

ist, wenn der Polarstern im geraden Fernrohr rechts vom Mittelfaden, im ge-

brochenen aber links vom Mittelfaden ist, E dagegen positiv, wenn es im geraden

Fernrohr links, im gebrochenen rechts erscheint. Die Neigung i ist wie immer

auf das Westende bezogen und für Zapfenungleichheit verbessert angenommen. Der

Collimationsfehler müsste streng genommen noch bei der Berechnung in Betracht

gezogen werden, er wird aber eliminirt, wenn man je eine Bestimmung bei Kreis-

lage (resp. Ocular) Ost und West anstellt

Es ist schliesslich nicht uninteressant, durch kleine Tabellen den Verlauf

der Werthe der Differentialausdrücke speciell für den Polarstern zu überblicken,

da daraus die Nothwendigkeit einer bestimmten Anordnung der Beobachtungen

zur Elimination verschiedener Fehlerquellen am besten einleuchtet. Verwenden
wir dazu nur die beiden ersten Glieder der Reihe, so ist;
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da
• f, /

-j^ = — p sin\ sec
(f

{cos t -\- f sin \" cos 2t tang <p)

da

Jp

da

d<f

= — sin \" sec ^ (sin i -{- p sin 1" sin 2t tang 9)

= — p sin V sec"^ tp \sin t sin 9 — \p sin l" sin 2tsec(f(l + sin^(fi)'].

Setzt man hier p = 1° 10' = 4200", so finden sich für ^ und -3- für die
at dp

verschiedenen Stundenwinkel und bei verschiedenen geographischen Breiten die

unten folgenden Werthe, wo als Einheit für dt die Zeitsecunde, für dp die

da
Bogensecunde genommen ist; für -7- ist eine entsprechende Tabelle unnöthig,

da für mittlere Polhöhen dieser Ausdruck im Maximum nur einige Hundertel

Bogensecunden betragen kann.

da für dt = p.

t \^
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ist, so braucht man auch dann noch nicht auf die Anwendung des Passagen-

instrumentes zu verzichten. Es treten dann nur die Vorschriften ein, die man

bei der Beobachtung im ersten Vertical zu befolgen hat, indem man dann den

Abstand des Objectes (der Maike) von diesem ermittelt. Bei dem im Allgemeinen

wohl seltenen Eintreffen eines solchen Falles mögen hier kurze Hinweisungen

genügen, indem auf die Herleitung der Formeln, wie oben bei den Zeit-

bestimmungen, auf den einschlägigen Artikel verwiesen wird. An Stelle des

Polarsternes müssen dann natürlich solche Sterne treten, die den ersten Vertical

passiren, und zwar hat man solch.e zu wählen, die ihn in grosser Zenithdistanz

passiren. Die Beobachtungen müssen dann auf den Ost- und Westvertical und

beide Kreislagen vertheilt werden, und es sind dann die Antrittszeiten an den

Seitenfäden auf den Mittelfaden mit den betreffenden Formeln zu reduciren.

Das wahrscheinlichste Azimuth ^ des Mittelfadens ergiebt sich dann aus der

Gesammtheit folgender Formeln:

Kreis Nord, Stern Ost : T— {U— i cosec 9 cotang z)=^ — a cosec 9 — c cosec 9 cosec z

Kreis Süd, Stern Ost : 7 —{U— i cosec 9 cotang z)= — a cosec (d -\- c cosec 9 cosec z

Kreis Süd, Stern West: T— {U -\- i cosec '.^ cotang z)= — a cosec ^ — c cosec f^ cosec z

Kreis Nord, Stern West: T— {U -\- i cosec 9 cotang z)= — a cosec 9 H- <: cosec 9 cosec z

Hier bedeutet dann T die wahre Durchgangszeit durch den ersten Vertical,

die nach der Formel
tangb

cos t = -—-

—

2 = a. zri t
taug 9

zu . erechnen ist.

In Betreff der Verwendung von Reflexionsinstrumenten (Sextanten u. s. w.)

zu solchen Bestimmungen sei auf die bei diesem Artikel gemachten Angaben und

Bemerkungen verwiesen.

Beispiele.

Im Jahre 1888 wurde in der Zeit vom 11. bis 24. Juni das Azimuth der

Richtung Schneekoppe (im Riesengebirge) — Gröditzberg bestimmt, und zwar

unter Anwendung der direkten Messung mit dem Universalinstrument, als

auch der Einführung einer Marke mit dem Passageninstrument. Was die

Beobachtungen mit dem Universalinstrument betrifft, so wurden sie zunächst zur

Elimination der Theilungsfehler auf 6 äquidistante Stände des Horizontalkreises

gleichmässig vertheilr, und auf jedem Stande je eine Reihe Morgen- und Abend-

beobachtungen ausgeführt, wodurch die Resultate frei von der Unsicherheit in

der Position und in der Auffassung des Sternes wurden. Zu weiterer Elimination

der Theilungsfehler wurde, da die Construction des Instrumentes eine Drehung

des Kreises in kleineren Intervallen als 30° nicht zuliess, noch innerhalb eines

jeden Kreisstandes eine dreimalige Drehung um je 1° in der Weise aus-

geführt, dass inmitten einer jeden vollständigen Beobachtungsreihe eine Drehung

um je 1° vorgenommen und die Morgen- und Abendbeobachtungen an

Stellen des Kreises ausgeführt wurden, welche sich um 2° von einander unter-

schieden. So erfolgten die Abendbeobachtungen auf den Kreisständen 359°, 0°,

29°, 30°, 59°, 60°, 89°, 90°, 119°, 120°, 149°, 150° in der Lage I des Fernrohres,

die Morgenbeobachtungen dagegen auf den Ständen 1°, 2°, 31°, 32° u. s. w. in

der Lage II des Fernrohres. Hier wollen wir die Abendbeobachtungen des

II. Juni mittheilen, wofür der scheinbare Ort des Polarsternes nach dem »Berliner

astron. Jahrbuch« ist:

a = 1^ 17'« 35^-51 5 = + 88° 42' 23"-44.

Valbntinbk, Astronomie. I. 39
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Die Polhöhe war 50° 44' 21"-0, die Zenithdistanz des irdischen Objectes

91° 35'.

Stand

u. Lage
des In-

strum.
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Dreiecks Hess sich von der Schneekoppe aus mit grosser Schärfe vornehmen.

Die Zenithdistanz Z betrug 96° 51'.

Die Beobachtungen erfolgten zur Zeit der oberen und unteren Culmination

des Polarsternes, und das Azimuth des Mittelfadens wurde in der oben angegebenen

Weise ermittelt und mit den gleichmässigen Messungen des Abstandes der Marke

vom Mittelfaden verbunden. Im Folgenden sind nur die Mittelzahlen aus den

Einzeleinstellungen gegeben, und zwar beruhen sie bei den Sterndurchgängen

auf je 3, bei der Marke auf je 10, bei den Coincidenzbeobachtungen auf je

2 Messungen. Am 15. Juli wurden zur Zeit der oberen Culmination folgefide

Durchgänge und Ablesungen an der Schraube erhalten:

No.



452 Bahnbestimmung der Planeten und Kometen.

Bahnbestimmung der Planeten und Kometen. Unter Bahn-

bestimmung versteht man wenigstens im modernen Sinne das Verfahren, die Bahn
eines Himmelskörpers aus einer ganz beschränkten Anzahl von Beobachtungen

in einem Kegelschnitte zu bestimmen. In dieser eingeschränkten Bedeutung des

Wortes beginnt die Geschichte desProblemes mit dem Erscheinen vonj. Newton's

»Philosophiae naturalis principia mathematicai, worin zum ersten Male die Aufgabe

gelöst ist, die parabolische Bahn eines Kometen aus nur drei geocentrischen

Beobachtungen zu bestimmen. Seit dieser Zeit haben sich die Mathematiker und

Astronomen des i8. und 19. Jahrhunderts mit dem Bahnbestimmungsprobleme

beschäftigt, und der Beweis tür die Beliebtheit, deren sich diese Aufgabe erfreute,

wie nicht minder der Schwierigkeit, welche sie darbot, liegt in den Namen eines

Lambert, Laplace, Legendre u. a., welche nur bis zu einer gewissen Gienze

wirklich praktisch brauchbare Auflösungen der Bahnbestimmung zu liefern ver-

mochten. Naturgemäss muss ich daher an dieser Stelle verzichten, eine wenn
auch nur summarische Uebersicht über die historische Entwicklung des Bahn-

bestimmungsproblemes zu geben, da selbst die blosse Anführung der Titel der

einzelnen Abhandlungen einen bedeutenden Raum in Anspruch nehmen würde,

ganz abgesehen davon, dass selbst die verlässlichsten Bibliographien den Gegen-

stand keineswegs erschöpfen. Ich begnüge mich daher hier anzuführen, dass die

Bahnbestimmung in der Parabel durch W. Olbers' klassische »Abhandlung über

die leichteste und bequemste Methode, die Bahn eines Kometen zu berechnen«

(Weimar 1797) ihren Abschluss fand. Dem Verdienste, welches sich Olbers

durch seine Arbeit erwarb, wird dadurch gewiss kein Eintrag gethan, dass, wie

W. Fabritius in einem Aufsatze »Du Sejour und Olbers« Astronomische Nach-

richten No. 2526 (1883) nachwies, die Methode von Olbers schon in den

Memoiren der Pariser Akademie durch DiONvs du Sejour im Jahre 1779 ent-

wickelt wurde. So gerne wir die Priorität dieses berühmten französischen Astro-

nomen anerkennen, was die Thatsache selbst betrifft, so wenig können wir

seine Darstellung auch nur annähernd mit der klaren und lichtvollen Art ver-

gleichen, die Olbers in seiner Abhandlung anwandte, indem er die Schwierig-

keiten der analytischen Auflösung in das rechte Licht setzte und die Grund-

gleichungen des Problemes in ihrer einfachsten Form an die Spitze seiner

Abhandlung stellte.

Was Olbers für die parabolische Kometentheorie, das hat Gauss in seinem

klassischen Werke »Theoria motus corporum celestium. Hamburgi 1809« für

jede Kegelschnittslinie als Bahncurve geleistet. Wer sich jemals die Mühe nimmt,

Gauss' Referat in der Monatlichen Correspondenz Bd. 20 (September 1809)

»Summarische Uebersicht der zur Bestimmung der Bahnen der beiden neuen Haupt-

planeten angewandten Methoden« mit Aufmerksamkeit durchzustudiren, wird

einen bedeutenden Fortschritt in den Methoden der Theoria motus erkennen,

und so nur ist es zu verstehen, dass die Bahnbestimmungsarten von Olbers und

Gauss heute noch nach fast hundertjährigem Gebrauche in der Praxis so zu sagen

ihre Jugendfrische bewahrten, und dass man auch heute noch besonders diese

Werke dem Studium des angehenden Astronomen empfiehlt. Langjährige

praktische Beschäftigung mit dem Gegenstande, wie nicht minder theoretische

Studien, Hessen mich manchmal für diese oder jene der neueren Methoden

Vorliebe gewinnen; hier aber, wo es meine Aufgabe ist, die Grundprincipien

des Bahnbestimmungsproblemes zu erörtern, fühle ich mich gedrängt, jene zwei

klassischen Werke zur Grundlage meiner Darstellung zu nehmen.
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Dies ist der Ausdruck des zweiten KEPLER'schen Gesetzes, wonach die

Flächengeschwindigkeit eines Planeten oder Kometen in seiner Bahn eine con-

stante Grösse ist.

Eliminirt man
dx"^ H- dy"^ H- dz"^

aus (4) und (5), so ergiebt sich

rdr
^^ ^ y^k^ (1 + m) r — C^r-^ -^C^

'

^^^

Dieses Resultat mit Gleichung (6) verbunden liefert

dr r ,

Tv = c7>^2^'(^ + ^)^ - ^*''' - ^^- (^)

Die letzte Gleichung giebt das Maximum und Minimum des Radiusvectors,

wenn man den Ausdruck rechter Hand gleich Null setzt; bezeichnet man

das Maximum von r mit a{\ H- e)

das Minimum von r mit <z (1 — e),

so wird

C4 =—^—^ C, = kyi+m ia (1 - ^2). (9)

Mit diesen Werthen erhält man

, k]/\ 4- m ,

1/2^2 (1 4_ ^^) ^ _ c, ^2 — C^ == /- ya^ e^ ~ {a — r^
y a

und somit aus Gleichung (8)

dr r
|/^2^2 _ [a — r)''

Da r zwischen den Grössen a (1 — t') und a (1 -\~ e) liegt, so kann man
setzen

l -h ex '

worin x einen echten Bruch bedeutet; damit wird endlich nach einigen Reduc-

tionen
dx

dv =
-)/l — x^

und
1) = arc cos x -t- Cg, (10)

worin Cg erst die fünfte Constante der Integration vorstellt, da C5 keine unab-

hängige Constante war. Aus (10) folgt durch Substitution von r an die Stelle

von X die Gleichung der Bahncurve
^(1 — e^)

^=1 ^

1 -r-\- (11)
1 -\- e cos (^ — Cg) ^ ^

Diese Gleichung repräsentirt einen Kegelschnitt, und es folgt aus (3) und (11)

das erste KEPLER'sche Gesetz, wonach die Planetenbahnen Kegelschnittslinien

sind, deren einen Brennpunkt die Sonne einnimmt. Führt man statt a, der grossen

Halbaxe der Bahn, den Parameter durch die Relation

^ = a (1 — <f2j

ein, so wird

r^ t .

1 + e COS {v — Cg)

Man nennt die Punkte der Bahn, wo r den grössten und kleinsten Werth,

bezüglich a {\ + e) nnd a {\ — e) erhält, das Aphel (Sonnenferne) und das

Perihel (Sonnennähe). Perihel und Aphel sind um 180° Grade von einander
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entfernt. Da alle Werthe von r innerhalb der obigen Grenzen liegen, so kann

man ein beliebiges r durch die Formel darstellen

r = a{\ — e cos E). (12)

Die geometrische Bedeutung von E in Bezug auf die Planetenbahn wird sich

im weiteren Verlaufe ergeben; aus der obigen Formel folgt

dr = ae sin EdE.

Führt man die Werthe von r und dr in (7) ein, so wird zunächst der

Wurzelausdruck im Nenner

7= -1/^2 e^ ~ (a — r)2
= 7= aesmE

ya *
^ '' -ya

und damit die Gleichung (7)
3

dt = : (1 — ^ cos E) dE,
ky 1 -+ m

woraus durch Integration folgt

C^ ist die 6. und letzte unabhängige Constante des Problems. Zählt man v

und / vom Perihel aus, so ist nach (11)

^6 = 0,

wird auch E vom Perihel aus gezählt, was sich aus (12) als Nothwendigkeit

ergiebt, so ist auch

Q = 0.

Setzt man

3
= [X und }!-/= M,

so wird nach Gleichung (13)
180°

^t= M= E— esinE--= E^ e sin E^. (15)

Werden endlich die in (11) und (12) für r gewonnenen Resultate einander

gleichgesetzt, so erhält man
cos E — e

.
ö;t/1 — e^

cos V = :; f Sin V = sin E
1 — e cos E r

und (16)

V E,-\/\ H- e
tang ^ ^ tang ^y ---^-

Lässt man den Planeten einen vollen Umlauf machen, d. h. setzt man

E'^E^Itz t=t',
so ist

1 2lT
t' =^ - (E -\- 'iTz — e sin E) = t -\

M- \^

und aus Gleichung (12) und {iQ) folgt überdies

r' = r v' = V,

Bezeichnet man mit U die Zeit der Rückkehr zu demselben Punkte der

Bahn, die sogen. Umlaufszeit, so ist

2« a'-i'^Tz

worin das dritte KEPLKR'sche (iesetz modificirt enthalten ist.
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Aus dieser Gleichung hat Gauss (Theoria motus pag. 2) die Grösse k

berechnet, indem er die Elemente der Erdbahn benützte; für

ö! = 1 w = ^^,-,„ und U= 365-2563835 (siderisches Jahr)
o5471(j

erhielt er

k = 0017202099 oder 3548-"1877

Zog k = 8-2355814 - 10

logK' = 3-5500066 {k" in Bogensecunden)

die sogen. Constante der Theoria motus.

Aus Gleichung (17) folgt, dass die Umlaufszeit von der sogen, numerischen
Excen tricität ^ unabhängig ist, dass sich also in jeder Ellipse mit der grossen

Halbaxe a ein Himmelskörper so bewegt, wie in einem Kreise vom Radius a.

In diesem Falle ist aber

^ =
und es folgt aus (15) und (16)

d. h. die Bewegung ist im

Kreise gleichförmig. Insbe-

sondere nennt man

J/die mittlere Anomalie,
E die excentrische Ano-

malie,

V die wahre Anomalie.

Der Unterschied zwischen

J/und V ist lediglich von der

Excentricität abhängig und

heisst die Mittelpunkts-

gleichung (äquatio centri).

Endlich nennt man die Grösse

p, die mittlere tägliche

siderische Bewegung.

(Ä. 133.)

Die transcendente Gleichung in E
M= E — e" sinE,

worin e" die Excentricität in Bogensecunden ausgedrückt bedeutet, führt nach

ihrem Urheber Kepler den Namen KEPLER'sche Aufgabe oder Kepler 'seh es

Problem, da Kepler dieselbe zuerst in die Planetentheorie einführte i). Sie

vermittelt die Beziehung zwischen der mittleren und excentrischen Anomalie und

lässt sich geometrisch folgendermaassen ableiten. Es sei in Fig. 133 AJ^P die

Bahnellipse, A^'F der über der grossen Bahnaxe als Duichmesser beschriebene

Kreis; F sex das Perihel, A das Aphel, ^ der Ort des Himmelskörpers in der

Bahn; man verbinde den Ort des Himmelskörpers mit dem Mittelpunkt der

Sonne S, errichte auf der Verbindungslinie AF, der sogen. Apsidenlinie, die

Senkrechte J'F, welche den Kreis über der grossen Bahnaxe in J^' schneidet,

und verbinde den Mittelpunkt der Ellipse O mit ^', so ist

< FSJ>=2>
und

< FOJP' = E.

') Kepler, Astronomia nova. Heidelbcrgae 1609, pag. 300, und Epitome astronomiae

Copernicanae. Lincii l6i8, pag. 696.
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Aus der Eigenschaft der Ellipse folgt, dass

ist, wo b die kleine Halbaxe der Bahn bedeutet.

Aus einer bekannten Eigenschaft der Dreiecke ergiebt sich

^SR^'\!^SR^ = a\b,

daher das Verhältniss der Sectoren

Bezeichnet wie früher U die Umlaufszeit, / die Zeit, welche der Himmels-

körper braucht, um von P nach ^ zu gelangen, so ist

U\ t=abT^\SP^ = a^K\SP^\
Allein es ist

also

und wenn man

POy- OSy = aE-l

U:t= ^t: : (^E — e sin E)

2ii: fi

setzt,

\).t = E — e sin E.

Für die transcendente Gleichung in E
M = E — e sin E,

wenn M und e gegeben ist, sind eine grosse Zahl Auflösungen gegeben worden.

Von den constructiven Lösungen, welche ihren Anfang in Newton's (s. Sir Isaac

Newton's Mathematische Principien d. Naturlehre. Deutsch v. J. Ph. Wolfers,

Berlin 1872, pag. 122 ff.) Auflösung mit Hilfe der verkürzten Cykloide haben,

soll zunächst jene angeführt werden, welche E. DuBOisi) in den Astron. Nach-

richten, Band 59, No. 1404 (1863) mit Hilfe der Sinuslinie ausführte. Zuvor mag

noch erwähnt werden, dass die sogen, numerische Excentricität durch den

Winkel 9 (Fig. 133) gemessen wird, den der Radiusvector im Scheitel der kleinen

Halbaxe mit derselben einschliesst; es ergiebt sich so

e = sin <p

und cp heisst die optische Excentricität.

Es sei Fig. 134 die Sinuslinie von Grad zu Grad construirt, wobei der

Maassstab der Abscissen und Ordinaten nicht derselbe zu sein braucht; wenn

nun M= 125° und tp = 14°"5, also e = 0"25 gegeben sind, so construire man

im Punkte 125° = J/ die Gerade MQ so, dass

tangQM\%Q°= — = 4.

Dann ist

0° ^ = 0° J/+ ME = J/4- esinE,

1) Diese Metfiode ist identisch mit der von »J. J. Waterstone, On a graphical mode of

Computing tlie Excentric Anomaly« Monthly notices of tlie R. A. Society vol. X. 1850. Dort

kommt auch die Construction des Difterentialquotienten

,^ dM
dE =

1 — e cos li

vor, welche bei Dübois fehlt. Ich habe die Methode aus »Klinkerfues, Theoretische Astro-

nomie. Braunschweig 1871« entlehnt, wo Klinkerfues die Construction des Diiiferentialquotienten,

ohne Waterstone's Erwähnung zu thun, anführt. Doch spricht er an einer anderen Stelle,

pag. 173, von "WATERSTONE'scher Construction, so dass die Anführung DuBois nur ein lapsus

calaini sein dürfte.
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woraus E ^= 134° folgt; diese constructive Methode wäre indessen unzulänglich,

wenn man nicht die Möglichkeit hätte, den Differentialquotienten

dM
dE

auf leichte Weise zu

macht man nämhch

= 1 — e cos E

ermitteln,

so ist

und

MD = T = e.

4

DE = e cos E

DS = 1 — ecosE = 116

unter gehöriger Berücksichtigung

des Vorzeichens von cos E. Die

aufzulösende Gleichung lautet

M= 125° = E — 4-7123 sin E,

wo die überstrichene Zahl den

Logarithmus von e in Bogen-

secunden, also

^-:

-.&

sin 1

bedeutet. Rechnet man für E=
134° den Werth von M, so wird

derselbe
123°42'0,

also im Sinne Beobachtung weni-

ger Rechnung

dA/= 4- 78'-0;

dividirt man diese Grösse durch

1 — ecos E = 1 • 1 6;

so ist

dE= -h 67'-3,

und der corrigirte Werth von E
E= 135°7'-3,

womit sich aus der vorgelegten

Gleichung ergiebt

M= 125° l'-O.

Wie man sieht, leistet diese

Methode alles, was man von einer

Construction verlangen kann.

Eine andere Construction des

KEPLER'schen Problemes hat J. F.

Encke in den Astronomischen

Nachrichten Bd. 30, No. 714 ange-

geben, welche den Vortheil bietet,

dass man aus der Construction

ein einfaches rechnerisches Ver-

fahren ableiten kann. Es sei

(Fig. 135) EME^ der Kreis über

der grossen Bahnaxe, E das Perihel, 5 der Ort der Sonne, C das Gentium des

Kreises; da J/ gegeben ist, so ziehe man SM, so dass der Bogen

i<
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C^iC

CA. 135.)

Aus der Figur ergiebt sich leicht

* ^ 1 ' \ — e cosM
tang {Ey — M^ = sin {E^ — M).

Die erste Formel giebt durch Reihenentwickelung

FM= M
ist; ferner sei

CE^
II
SM

und man lege an E^ eine

Tangente, welche die

verlängerte SM m M^
schneidet, ziehe CM.^,

welche den Kreis in M^
schneidet. Theilt man
MM^ in drei gleiche

Theile und trägt ^MM^
von M gegen Pnach M^
auf, zieht SM.^ und da-

mit parallel CEq, so re-

präsentirt der Bogen /*^o
oder kurz Eq die ge-

suchte excentrische Ano-

malie.

e sinM

^1

die zweite

E

M=esinM-\--^ e^sin2M-h ^ e^sinSM+ -e^sinAM-+- — e^sinbM . .

Ji o 4

j _ J/2 == sin (E^ — M) — - sin^ (E^ — M) -{- \ sin'> {E^ — M)

oder

£, - J/a = (^, -M)--{E,- My H- 8" (^1 - ^)' ' '

Substituirt man den Werth E^ — Mm die letzte Formel, so wird

E, M^ — e sinM -\- -^ e^ sin 2M
^ 2

sin M

-(
3 7

sin 2 J/ — TTT sin^M
lo

283

640
und daher

M={E^— M) — (^1 — J/g

)

24
si?i 3 M>-•••

sinM-
59

128
sinZM-

sin 5 M \e^

sin M- sin SM ]e^ -+-

31

}
(- sin IM— Tg sin 4M\e* — ( HJ

-^^'^^— 128
-^^^^^"^ j^sin5Mje^+

16

Macht man

so folgt wegen

woraus

M,̂ -M- -{M,~M),

CE,
II
SM,

e sin Mr.
'""^(^»-^3) = 7^77^
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Ef^ = M^-\- e sin M^ -^ -^ e^ sin 2 J/3 + -^ e^ sin 3M^ + ^ e^ sin 4M^ -h

— €' sinbMo -4- . . . .

5 ^

Mit Hilfe der früher gefundenen Ausdrücke ergiebt sich bis zur 5. Potenz

der Excentricität

e sin M^== e sin -^—
( 9T

-^^^ 2 J/—- j^ sin AMje*' — Ij^ sin M -{-

^ sin SM— ^ sin 5 Mh^ ....

2 e^ sin 2 J/g = w e^ sin IM H- (y^"
^^'^ ^^~

Jß
^"^ 3J/+ ^ sin öMjg^ .

— ^3 sin 3 yJ/g = -5- ^3 .y«« 3M
Addirt man diese drei Gleichungen, so ist

£0 = M -h e sin M -h ^ e^ sin 2J/+ l-^ sin SM— ^ sin MU^ -h

(1
1 \ /2I3 95

-^ sin 4M— Y •s'^'^ 2 Mje^ H- I ^^ä ^^^ bM— xöt ^^« 3^ H-

^ j-/« M \e^ . . . .

Die strenge Reihenentwickelung giebt

^ = J/ -f. ^ 5/;^ J/+ — ^2 sin2M H- (-^ sin SM— -r- 5m J/j^^ -H i-jsinAM-

1 \ /125 27 1 \
g- j/;z 2M \e^ 4- (— j/« 5J/— j2g

^^^ 3J/+ ^ ^m MU^ -\- . . . .

Daher

oder

/ 7 7 7 \

7E = En — 7^ e^ sin^ M
" bU

Fortnelzusammenstellung und RechenbeispieH).

e sinM
lang',E,-M)= i_,,,,^

tang {E^ — M^) = sin (E^ — M)

M, = M-j [(E, -M)- {E, - M,)]

^ , , X ^ sin Mo
,ang(E,-M,) = Y=r77^,

M = 332° 28' 54-"8 löge = 9-389726 Zöge" = Zog jr^, =» 4-704151

% tang (El — M) = 9-160945 n log tang {E^ — M^) = 9' 156436 n

E^- M= — 8°14'32-"9

^1 - il/g = — 8° 9' 30-"5

-^ (J/j — J/) = - 0° 1' 40-"8

'} Theoria motus, pag. 12.
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J^3 = 332°30'35-"6

log tang {E^ — M^) = 9" 1 60569 n

£f, — Ms = — S°U'7-"6
Bq = 324°16'28-"0

von dem wahren Werthe
^= 324° 16'29-"5

nur um r"5 abweichend.

Natürlich werden diese Methoden nur dort angewendet, wo es sich um die

Berechnung einzelner Werthe handelt; kommt aber der Fall vor, dass, wie z. B.

bei Ephemeriden, eine Reihe von Werthen für äquidistante Zeitintervalle gerechnet

werden soll, so wird man wohl 3 bis 4 Werthe nach diesem Verfahren

berechnen
; die übrigen ergeben sich durch einfache Summirung der Differenzen.

Wären etwa die folgenden Werthreihen mit ihren Differenzen gegeben

M, £,

AJ/ ^ ^E^ A3Ä„
Mo Eo ^ A2^.
"AJ/ ^E.

M, E, '

worin A'^^j bei halbwegs engen Intervallen schon als constante Grösse betrachtet

werden kann, so ergiebt sich der M^ entsprechende Werth von E^

E, = ^4 + A ^3 + A2 ^2 + ^^ ^1-

Wir kehren nach diesem Excurse über das KEPLER'sche Problem noch ein-

mal zur Gleichung (4) zurück; es wurde dort

(is

das Bogenelement durch die Zeit oder die Geschwindigkeit g, bezüglich deren

Quadrat gefunden

^'-
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Ein Vergleich der grössten Geschwindigkeiten im Kreise und in der

Parabel giebt ,...

^.y2=,> (20)

Aus der Gleichung (18) geht übrigens hervor, warum der Fall einer kreis-

förmigen oder parabolischen Bahn ungleich weniger wahrscheinlich ist, als der

einer der anderen möglichen Bahnformen, nämlich weil der Spielraum der Ge-

schwindigkeit im Falle eines Kreises oder einer Parabel ein zu enger ist. Immer-

hin wird die Parabel bei Kometen, der Kreis bei Planeten als erste Annäherung

an die richtige Bahnform betrachtet werden können.

Die drei simultanen Differentialgleichungen zweiter Ordnung, welche die unge-

störte Bahnbewegung eines Himmelskörpers darstellen, erfordern wie wir ge-

sehen haben, sechs willkürliche Constanten, welche durch die Beobachtungen

bestimmt werden.

Jede Beobachtung liefert zwei sphärische Coordinaten (Rectascension und

Deklination), die dritte der Coordinaten, die Distanz des Himmelskörpers von

der Erde, wird durch die drei Beobachtungszeiten ersetzt, so dass in der That

die drei Beobachtungsdaten zur Ableitung der sechs willkürlichen Constanten,

der Bahnelemente, ausreichen; die Bahnelemente sind in der Form, wie wir

sie benützen, wahrscheinlich erst nach und nach eingeführt worden, waren aber

zur Zeit, als Newton's Principien erschienen, schon allge,mein im Gebrauch.

Zwei derselben bestimmen die Lage der Bahn gegen eine fixe Ebene, meistens

die Ekliptik; die Neigung der Bahn i ist der Winkel zwischen der Bahnebene

und der Fundamentalebene (Ekliptik); der aufsteigende (^) oder nieder-

steigende (y) Knoten ist jener Punkt der Bahn, in welcher der Himmels-

körper von der südlichen zur nördlichen Breite oder umgekehrt übergeht; durch

diese zwei Grössen ist die Bahnlage vollkommen definirt. Die Dimensionen der

Bahn und ihre Lage in der Bahnebene erfordern drei weitere Elemente; der

Parameter p und die numerische Excentricität e bestimmen die Grösse

und Art des Kegelschnittes, die Länge des Perihels tc, welche sich aus der

Länge des aufsteigenden Knotens und aus dem Abstand des Perihels vom auf-

steigenden Knoten w zusammensetzt,

^ = ft + t»,

sind für die Lage der Bahn in der Bahnebene maassgebend. Als sechstes und

letztes Element tritt noch die Stellung des Himmelskörpers in seiner Bahn hinzu;

diese kann gegeben sein durch die einem gewissen Zeitpunkt, der Epoche,
entsprechende mittlere Anomalie (Planeten) oder durch die Zeit, zu welcher

der Himmelskörper das Perihel passirte 7" (Kometen).

Ausserdem pflegt man in Ellipsen (Planeten) die grosse Bahnhalbaxe a,

bei Parabeln oder nahe parabolischen Bahnen (Kometen) die Periheldistanz

q anzugeben. Endlich wird bei den Planetenbahnen häufig statt der numeri-

schen Excentricität e die sogen, optische Excentricität <p, d. h. jener

Winkel eingeführt, unter dem vom Scheitel der kleinen Axe der Bahn aus die

numerische Excentricität erscheint. Andere Elemente, wie z. B. die Masse des

Himmelskörpers, müssen bei ersten Bahnbestimmungen vernachlässigt werden;

dieselben sind meist im Vergleiche zu den eben betrachteten unbedeutend.-

Da bei der Parabel die grosse Axe a = oo ist, also als bekannt voraus-

gesetzt werden kann, so fällt ein Bestimmungsstück weg; es ist also die Parabel

durch drei Beobachtungen überbestimmt; in diesem Falle wird die dritte Beob-

achtung durch die Lage einer Ebene ersetzt, also die Anzahl der Bedingungen

auf fünf reducirt.
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Was endlich die Kreisbahn betrifift, so fällt ausser der Excentricität auch
die Lage des Perihels fort; die Anzahl der Elemente reducirt sich auf vier,

weshalb man zur Bestimmung einer Kreisbahn nur zwei geocentrische Beob-
achtungen gebraucht.

Noch wäre eines Um.standes zu gedenken, der allerdings praktisch eigentlich

nur bei Kometen vorkommt, der sogen, retrograden Bewegung. Bewegt sich

nämlich ein Himmelskörper im Sinne der wachsenden heliocentrischen Längen
so, dass die letzteren zunehmen, so nennt man seine Bewegung direkt; im
anderen Falle retrograd; dieser Unterschied besteht nur so lange, als man die

Neigung / von 0° bis 90° zählt; rechnet man aber nach Gauss' Vorgange die

Neigung i von 0° bis 180", so fällt dieser Unterschied weg. Bezeichnet man
die Bahnelemente nach alter Zählweise (retrograde Bewegung) mit dem Index

»0«, so lassen sich unschwer die folgenden Relationen beweisen.

i + i^ = 180° Sl = Slo T^ + Tto = 2ft, 0, = — a>o,

so dass die Uebertragung der Zählweise von alt auf neu keiner Schwierigkeit

unterliegt.

L Bahnbestimmung eines Himmelskörpers ohne Voraussetzung über
die Excentricität.

Im Folgenden soll der Weg, den Gauss eingeschlagen hat, die Bahn eines

Himmelskörpers ohne Veraussetzung über die Excentricität zu bestimmen, in

jener Form dargestellt werden, die Encke im Berliner Astronomischen Jahrbuch
für 1854 (Berlin 185 1) angewendet hat. Mag auch das, was nach ihm Hansen,

Oppolzer, Tietjen, Fabritius u. A. zur Förderung des Problems beigetragen

haben, in mancher Beziehung mit Rücksicht auf grössere Convergenz erspriess-

licher sein, hier handelt es sich zunächst um klare Darstellung, und in dieser

Hinsicht ist die Methode von Gaus.s in Bezug auf die Planeten ebenso wenig

bis jetzt übertroffen worden, wie die OLBERs'sche Behandlung des Kometen-
probleros.

Die Methode lässt sich kurz in folgenden vier Postulaten formuliren:

1) Die drei Beobachtungen sollen der Bedingung einer P^bene Genüge
leisten, welche durch den Sonnenmittelpunkt geht.

2) Die Beobachtungen sollen auf einem Kegelschnitte liegen, dessen Brenn-

punkt durch den Mittelpunkt der Sonne gebildet wird.

3) Die Flächengeschwindigkeit des Himmelskörpers in seiner Bahn soll eine

constante Grösse sein.

4) Die Zwischenzeiten sollen endlich der Bewegung in dem Kegelschnitte

Genüge leisten.

Hier tritt sofort eine organische Scheidung in einen algebraischen und

transcendenten Theil ein. Der transcendente Theil ist von Gauss, Encke,

Bessel, Hansen u. A. in so befriedigender Weise erledigt worden, dass in dieser

Richtung kaum etwas zu wünschen übrig bleibt. Der algebraische Theil hin-

gegen, der die Bedingung der Ebene umfasst, hat eine Reihe von Methoden ins

Leben gerufen, die zum Theil bestimmten Problemen (Bahnbestimmung der

kleinen Planeten etc.) angepasst sind und daher einer gewissen Einschränkung

nicht entbehren. Im Falle eines Kometen mit kurzer Umlaufszeit werden meist

schon aus der parabolischen Bahnbestimmung genäherte Werthe der geocentri-

schen und heliocentrischen Entfernung so wie der heliocentrischen Bewegung
existiren, so dass die hypothetischen Voraussetzungen in gewisser Beziehung als

frei von allzu grosser Willkür betrachtet werden können.

I
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a) Vorbereitung der Beobachtungen.

Die Beobachtungen, wie dieselben aus den Händen des Beobachters

kommen, sind:

1) Die Zeit der Beobachtung, bezogen auf den Meridian des Beobachtung sortes

diese muss durch Anbringung der Meridiandifferenz auf einen Einheitsmeridian

(Berlin, Greenwich, Paris) reducirt und in Theile des Tages verwandelt werden.

2) Die scheinbare Rectascension a des Himmelskörpers.

3) Die scheinbare Deklination S des Himmelskörpers.

Meistens wird von den Beobachtern auch der Logarithmus des parallacti-

schen Faktors in a und 8 hinzugefügt. Dieser hat indessen bei ersten Bahn-

bestimmungen keine Bedeutung, da die Distanz des Himmelskörpers von der

Erde unbekannt ist. Bei ersten Bahnbestimmungen von Kometen wird die

Parallaxe ganz vernachlässigt, bei Planeten derselben insofern Rechnung ge-

tragen, als man den Beobachtungsort nach Gauss durch den sogen, locus fidus

ersetzt. Aus dem gleichen Grunde kann auch die sogen. Aberrationszeit

— 493^*20 p nach Delambre,

— 497-83 p nach Struve

an die Beobachtungszeit nicht angebracht werden; bei Kometen wird derselben

insofern theil weise Rechnung getragen, als man bei der Reduction vom schein-

baren auf den mittleren Ort die Fixsternaberration mitnimmt und am Schlüsse

der Rechnung die Zeit des Durchganges durch das Perihel T um den Betrag

— 497^-83 P2

corrigirt(OppoLZER). Bei Planeten, derenBeobachtungen sich einer ungleich grösseren

Genauigkeit erfreuen, wir-d die erste Hypothese bis zur Kenntniss der Grössen

Pl» P2' P3

durchgeführt, mit diesen Werthen werden die Beobachtungszeiten corrigirt und

mit den so corrigirten Werthen die zweite und die folgenden Hypothesen durch-

gerechnet.

Um alles auf die Bahnbestimmungen bezügliche beisammen zu haben,

mögen die zu diesen verschiedenen Vorbereitungsrechnungen dienenden Formeln,

wegen deren ausführlicherer Herleitung auf die betreffenden Specialartikel, Parall-

axe, Coordinaten u. s. w. verwiesen wird, hier Platz finden.

a) Parallaxe. Sind a, ö und p die geocentrischen Coordinaten, a', 8' und

p' die Coordinaten in Bezug auf den Beobachtungsort; [p] die geocentrische Ent-

fernung des Beobachtungsortes, 9' die geocentrische Breite des Beobachtungsortes

(Deklination des geocentrischen Zenithes), die Sternzeit der Beobachtung

(Rectascension des geocentrischen Zenithes), so ist

p' cos 8' cos a' = p cos B cos a. — [p] cos cp' cos 9

p' cos S' sin et' = p cos 8 sin a — [p] cos 9' sin 9

p' sin 8' = p sin S — [p] sin 9'.

Für den vorliegenden Fall wird man auf weitläufige Reihenentwicklungen

verzichten und setzen können:
— [p] cos 9' cos Q ^= äx
— [p] cos 9' sin Q = dy

— [p] sin 9' = dz.

Durch Differentiation der Ausdrücke

X = p cos B cos a

y = p cos 8 sin a.

z = p sin 8
ergiebt sich

Valbntimkr, Astronomie. L 3^
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dx = — p cos S sin a.d<x — p sin 8 cos a^S + cos 8 cos a^p

dy = p cos 8 cos ad ct. — p sin 8 sin add -h cos 8 sin a8p

dz =^ p cos 8d8 -\- sin 8 dp.

Daraus findet man leicht

sin a dx cos a dy
da. = ;: 1

-^ —
cos 8 p cos p

cos a sin 8 , sin a sin 8 , r<7J 8 ,

«8 = ä;c dy H ÄÄ
P P P

und
dp = cos OL cos 8 dx + sin a cos 8 dy -{- sin 8 dz.

Setzt man für dx, dy, dz die obigen Werthe ein und drückt [p] in Einheiten

der Erdbahnhalbaxe aus, indem man dafür

[p]ir

substituirt (tt Sonnenparallaxe nach Encke 8'"57 [1824] nach Newcomb 8*"85

[vor 1870]), so wird, wenn

doL = ol' — (X d8 = 8' — 8 Ap = p' —
p

gesetzt wird,

, , n[p]cos(f' .

a — a' = —^ r^ Sin (9 — a)
p <:^^ 8

^ '^

8 — 8' = -^ [— sin 8 cos 9' cos (0 — a) 4- cos 8 sin
(p'J

p — p' = tc[p] [cos 8 cos cp' cos (9 — «) + sin 8 sin (f']sin 1".

Rechnet man für eine und dieselbe Sternwarte

Tz[p]sin(f' = Z>2

und bringt mit dem Argumente »Stundenwinkel« die Werthe

A = Tz[p]cos cp' sin (9 — a)

Z>i = — tt[p] cos 9' cos (9 — a)

in eine Tafel, so findet man die Parallaxe

a — a = r

p cos 8

8 — 8' = —^szn8-\ cos8
9 P

p — p' = (— D^ cos 8 -\- Z>2 sin 8) sin 1".

Diese von Hansen in den Tafeln der »Egeria« (1867) vorgeschlagenen

Formeln sind von E. von Rebeur-Paschwitz, soweit die Grössen nur von dem
Beobachtungsorte und dem Stundenwinkel abhängen, für alle im Berliner Astro-

nomischen Jahrbuche angegebenen Sternwarten in Tafeln gebracht worden i).

Hat man indessen keine Hiltstafeln zur Hand, so empfiehlt sich die Ein-

führung eines Hilfswinkels durch die Gleichung

tang ©'

fang Y
=

70 V
•

^ ' cos (9 — a)

Damit wird

,
% [p] cos 9' sin (9 — a)

a — a ^ r

p cos 8

^ <M ^ [p] S^^^ ?* S^^ CT S)— = :

p stn 7

cos (t — 8)
p — p' = TT [p] sin cp'

jj^
sin 1",

für Meridianbeobachtungen wird bei oberer Culmination (9 — a = 0°)

') Veröffentlichungen der Grossherzogl. Sternwarte zu Karlsruhe. 3. Heft i{
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a — a' =
g _ 8' = :ILIp] sin (^' - 8)

r

p — p' = [p] COS (<p' — 8) sin 1",

bei unterer Culmination (0 — a = 180°)

a — a'=

8 _ 8' = !1Ip] sin (9' -f- 8)
p

p — p' = — 7r[p] COS (<p' + 8) sin 1",

Will man die Sonnenbreiten B aus den Beobachtungen wegschaffen, was

manchmal von Nutzen sein kann, so berücksichtige man, dass der Erdmittel-

punkt von der Ekliptik die Entfernung

— R sin B
hat, wo R die Entfernung der Erde von der Sonne bedeutet. Daraus ergiebt

sieht leicht
R sin B

^ß = cos ß
p

oder wenn R = \ und sin B = B gesetzt wird,

^ß"= cos^.
p

Sind bei der Bahnbestimmung die Beobachtungen auf den locus fictus be-

zogen worden, so muss diese Grösse an die aus den Elementen berechneten

Breiten behufs Vergleichens angebracht werden.

ß) Locus fictus. Um die Wirkung der Parallaxe ohne Kenntniss der Distanz

des Himmelskörpers von der Erde in Rechnung zu ziehen, schlägt

Gauss (Theoria motus Art. 72) vor, da die Parallaxe ja eigentlich nur die Re-

duction der Beobachtung vom Beobachtungsorte auf den Erdmittelpunkt betrifft

und der Erdmittelpunkt in der Ekliptik liegt, anstatt des Beobachtungsortes einen

fingirten Beobachtungsort (locus fictus) einzuführen; dieser wird dadurch er-

halten, dass man den Durchschnittspunkt der wahren vom Himmelskörper zur

Erde gezogenen Geraden mit der Ekliptik als fingirten Beobachtungsort wählt.

Die Breite des locus fictus ist den gemachten Voraussetzungen gemäss gleich

Null , und der Himmelskörper projicirt sich von demselben und dem Beob-

achtungsorte auf denselben Punkt der Himmelskugel; da indessen das Licht

eine gewisse Zeit gebraucht, um vom Beobachtungsorte zum locus fictus zu gelangen,

so muss diesem Umstände auch Rechnung getragen werden. Die Fundamental-

ebene ist jetzt die Ekliptik, es wird daher nothwendig sein, die diesbezüglichen

Transformationen vorzunehmen. Nennt man wie früher die geocentrische Rectas-

cension und Deklination des Beobachtungsortes und <p', so wird man durch

vierstellige logarithmische Rechnung aus den Formeln

m sinM = sin 9'

m cosM =^ cos 9' sin

cos b cos l = cos 9' cos

cos b sin l = m cos {M— e)

sin b = m sin {M— £),

worin s die Schiefe der Ekliptik bedeutet, die geocentrische Länge / und Breite

b des Beobachtungsortes (Nonagesimus) finden; [p] bleibt natürlich ungeändert;

nennt man Q^, B und R^ die geocentrischen Coordinaten der Sonne, Q und R
dieselben vom locus fictus aus gezählt, X und ß die beobachteten Längen und

30*
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Breiten des Himmelskörpers, p^ die Entfernung desselben vom Beobachtungsorte,

p die Entfernung vom locus fictus , so sind die heliocentrischen Coordinatea des

^ocus fictus — R cos Q, — R sin 0,
die heliocentrischen Coordinaten des Erdcentrums

— Rq cos 00 cos B, — Rq sin 0^ cos B, — R^ sin B.

Die geocentrischen Coordinaten des Beobachtungsortes

[p] cos b cos l

[p] cos b sin l

[p] sin b.

[p] ist mit sin tc zu multipliciren , um die Coordinaten homogen zu machen.

Die Coordinaten des Beobachtungsortes vom locus fictus sind

(p — Po) cos \ cos ß

(p — Po) -^^^ ^ ^-^^ ß

. , , (P — Po)^^«ß-
Daraus folgt:

— R cosQ = — (p — Po) cos X cos ß — Rq cos 0o cos B 4- [p] sin it cos l cos b

— R sin = — (p — Po) sin X cos ß — Rq sin 0o cos B + [p] sin ir sin l cos b

= — (p — Po) sin ß — Rq sin B H- [p] sin tt sin b.

Bestimmt man aus diesen Gleichungen den Sinus und Cosinus von (0 — 0o)
und berücksichtigt die Kleinheit dieser Bögen, so wird

= 00-^^^1^ [--E§f«-« .]-!;-*«•» (00-/)

— sin b\ — [p] TT cos b cos (0o — /).

J

Drückt man R nicht im Bogenmaasse aus und bringt den Ausdruck auf

logarithmische Form, so Vi^ird in Einheiten der 7. Decimale

,o,R = l., R,-M [i^if^) (^ _ Ml' ,n ,) ^ Mi! „, , ,,, (Q, _ ,)

logM= 1-32336.

Es erübrigt noch die Zeit zu bestimmen, vi'elche das Licht gebraucht, um von

dem Beobachtungsorte zum locus fictus zu gelangen.

Mit Berücksichtigung der ersten Potenzen ergiebt sich

und damit die Correction der Beobachtungszeit

dt = -t\ ^ sin b — b\ 497^-83 • sin 1"
sin ß [ Rq J

oder in Einheiten der 5. Dezimalstelle des mittleren Sonnentages

R = Rq-Rq ^^^ß— [^ - ^

ät=4\ \^4^sinb-B].C
sin ß L -" J

log C = 7-44614—10.

Diese Berechnung des locus fictus ist Oppolzer's »Lehrbuch der Bahn-

bestimmung der Kometen und Planeten« entnommen. Schönfeld hat in den

Astronomischen Nachrichten, Bd. 57, No. 1357, ebenfalls ein Verfahren zur Re-

duction auf den locus fictus angegeben, welches ich hier der Kürze halber übergehe,

da für den praktischen Gebrauch Oppolzer's Verfahren alles Wünschenswerthe

leistet, ohne Hilfstafeln zu erfordern, welche der ScHöNFELü'schen Abhandlung
beigegeben sind.
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7) Reduction auf das mittlere Aequinoctium.

Der Ort eines Himmelskörpers, wie er aus den Händen des Beobachters

hervorgeht, ist auf das scheinbare Aequinoctium der Beobachtungszeit be-

zogen; befreit man denselben von dem Einflüsse der Aberration, so erscheint

er auf das wahre Aequinoctium des Beobachtungsdatums reducirt; bringt

man endlich an die Beobachtungen die Correction wegen Präcession und
Nutation (letztere häufig auch Gleichung der Aequinoctialpunkte genannt) an, so

ist derselbe als auf das mittlere Aequinoctium des Jahresanfanges bezogen

Hat man die scheinbaren Längen und Breiten mit Hilfe der scheinbaren

Schiefe der Ekliptik aus den scheinbaren Rectascensionen und Deklinationen

abgeleitet, so genügt es, an die scheinbaren Längen, die in den verschiedenen

Jahrbüchern in gleichen Intervallen gegebenen Grössen »Präcession und Nutation

in Länge« mit verkehrten Zeichen anzubringen, um die mittlere Länge zu

erhalten, also

\„i = Xj — (Präcession -t- Nutation),

die Breite bleibt wegen der geringen Aenderung in beiden Fällen gleich.

Zieht man es indessen vor, schon die Rectascension und Deklination von

diesem Einflüsse zu befreien, so geben die astronomischen Jahrbücher die

Grössen
/, G und g für die Präcession und Nutation,

H, h und / für die Aberration,

mit deren Hilfe durch die Formeln

ü?a j H- ü^a 2 =f -\- g sin {G -^ a) fang S

^8j + db^ = g cos {G -+- a)

die scheinbaren Rectascensionen und Deklinationen vom Einflüsse der Präcession

und Nutation befreit werden; ebenso durch

da.^ = h sin {H+ a) sec 8

dh.^ =^ h cos {H H- a) sin -\- i cos 6

von dem Einflüsse der Aberration der Fixsterne. Diese letzten Formeln werden

eigentlich nur im Falle der Kometenbeobachtungen berechnet; aber auch hier

kann die Berechnung umgangen werden; giebt nämlich der Beobachter ausser

der mittleren Position der Vergleichsterne bei Mikrometerbeobachtungen, auch

den scheinbaren Ort derselben, sowie die Differenz

^ -*.
Komet weniger Stern an, so genügt es, diese Differenz an den mittleren Ort des

Vergleichsternes anzubringen, um denselben vom Einflüsse der Präcession,

Nutation und Aberration zu befreien.

Die mittlere Rectascension und Deklination lautet also

:

a^ = a — [/ -f- .^ sin {G + a) tang S]

8q = 8 — gcos(G -[- a),

diese Werthe werden mit der mittleren Schiefe der Ekliptik für den Jahresanfang

e in Länge und Breite verwandelt, wobei wir im Folgenden der Einfachheit

wegen den Index weglassen.

8) Verwandlung der äquatorealen Coordinaten in die ekliptikalen
und umgekehrt.

Die hierzu dienenden Formeln sind aus dem Dreiecke Pol des Aequators,

Pol der Ekliptik, Himmelskörper leicht herzuleiten, weshalb ich mich mit der

blossen Anführung derselben begnüge. Mit den bekannten Bezeichnungen

ergeben sich die Ausdrücke
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COS "kcos^ = cos a cos 8

sin Xcos'^ = sin a cos h cos &+ sin 6 sin e

sin ß = — sin a cos 8 sin e + ^i« S cos s,

führt man den Hilfswinkel N durch die Gleichungen ein:

tang 8

so ist

sinN =

cos (N— e)
tang X = T^— /d!«^ a

cosN
tang^ = /a«^ (iV— s) sin X.

Bezüglich der Bestimmung des Quadranten von X gilt die Regel, dass cos X

und cos a gleich bezeichnet sein müssen ; als Probe kann die Relation benützt

werden:
cos ß sin X cos {N— e)

cos 8 sin a cos N
Liegt die umgekehrte Aufgabe vor, sind also Länge und Breite gegeben,

Rectascension und Deklination gesucht, so rechne man

tang^
tangM=

tang a =
sin X

cos{M
tangX

cosM
tang 8 = tang{M+ s) tang ß,

s ist wieder die Schiefe der Ekliptik. Als Probe dient die Gleichung

cos {M+ e) cos 8 sin a

cosM cos ß si7i X

b) Aufstellung der Grundgleichungen des Bahnbestimmungs-
problems und Berechnung der Elemente der Bahn.

Hat man auf die im vorigen Absätze gelehrte Weise die sphärischen Coor-

dinaten des Himmelskörpers bezogen auf das mittlere Aequinoctium berechnet,

so handelt es sich zu-

nächst um Aufstellung der

rechtwinkligen Coordina-

ten desselben.

Es sei in Fig. 136

EE^ die Ebene der Eklip-

tik, SlPJP die Bahnebene

des Himmelskörpers, ^ der

aufsteigende Knoten , P
das Perihel, JP der Ort

des Himmelskörpers. Legt

man die positive X-Axe

durch den Knoten, die

positive F-Axe durch den

Punkt E' der Ekliptik,

der die Länge 90° -h ft

hat, die positive Z-Axe

gegen den Nordpol der

(A.136.) Ekliptik, so ist
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SIF= CD

und der Bogen
SIJ» = u = V + ui

das sogenannte Argument der Breite; ferner ist

J>J>' = ^,

worin S den Ort der Sonne vorstellt. In dem rechtwinkligen, sphärischen

Dreiecke ^J'J'' ist, wenn T den Frühlingspunkt bezeichnet

4>si^' = /.

Daraus folgen die Coordinaten

Xq = r cos b cos (/ — ß) = ?* cos u

Jq = r cos b sin (/ — ft) = r sin u cos i

Zq =1 r sin b = r sin u sin i.

Dreht man das Coordinatensystem um die Z-Axe so, dass die positive X-Axe

in den Frühlungspunkt fällt, so werden die Coordinaten nach bekannten Formeln

x.^^ = r [cos u cos £1 — sin u sifi Sl cos i\

y^-= r \cos u sin ft + sin u cos Sl cos i\

z^ = r sin u sin i.

Durch Drehung der XF-Ebene um den Winkel s erhält man endlich die

Aequatorealcoordinaten

X = r \cos u cos Sl — sin u sin ft cos i\

y z= r [cos u sin £^ cos z -\- sin u cos Sh cos i cos e — sin u sin i sifi s]

z = r [cos u sin ß sin e + si7i u cos ft cos i sin e + sin u sin i cos e].

Um diese Formeln zu vereinfachen setze man

cos £1 = sin a sin A
— sin £i cos i = sin a cos A

sin Sl cos s. = sin b sin -B ^
,

. sin b sin c sin (C — B)
^ . ... • 7 75 Probe: fang- z = -.

::

cos ii cos z cos s — sin i sin z = sin b cos B ° sm a cos A
sin Sl si?i z = sifi c sin C

cos Sl cos i sin s + sin i cos e = sin c cos C.

Die Werthe a, A, b, B, c und C haben eine bestimmte geometrische Be-

deutung, die ich hier der Kürze wegen übergehe; damit werden unsere Coor-

dinaten
X ^= r sin a sin {A -+- u)

y = r sin b sin (B -+- u)

z = r sin c sin {C + u).

Aus Gründen der Zweckmässigkeit empfiehlt es sich, den Constanten Theil

der Grösse u, nämlich m mit den Grössen A, B, C zu verbinden, sodass entsteht

^' = ^ H- cü

B = B -{- iü

C" = C + 0),

und die Coordinaten lauten dann

X =: r sin a sin {Ä + v)

y =z r sin b sin {B' + v)

z =^ r sin c sin (C + v),
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und diese Coordinaten wollen wir zum Ausgangspunkt der weiteren Rechnung

nehmen, da die anderen Formen daraus durch Specialisirung der Constanten

a, b, c, A', B', C entstehen.

Es seien also die Coordinaten des ersten Ortes

x^ •= r-^ sin a sin {Ä -\- v^

y^ = /-] sin b sin {B' + v^)

z^ = r^ sin c sin (C H- v{),

und ebenso für die beiden anderen Orte durch Vertauschung des Index »1«

mit »2« und »3«. Multiplicirt man die Gleichungen für x^, x^ und x^ bezüg-

lich mit sin {v^ — v^, sin {v-^ — z>^) und sin {v^ — v-^), so erhält man durch

Addition der Resultate

^ sin (z^g — z'a) + 7^ ^^^^ i^i — ^z) -^ Z^ ^^n {v^ — z;J = Qi).

^\ ^2 ^3

Aehnliche Relationen finden für die y und z statt. Multiplicirt man diese

Gleichung mit ^\^^^% und berücksichtigt, dass die doppelten Dreiecks-

flächen sind

V^r^-l^r^r^sin^v^—v^, \r^r^'\= r^r^sin{v^-v^\ [r^r^'\= r^r^sin{v^—v^),

so wird

ks^s]^! — [^1 ^"o']^2 + K ^2]^3 =
und ähnlich

[^2^zlyi — Vxr^\y^ -+- {r^r^^y^ =
[^2^3]^! — K^al^s + [^i''2]^3 = 0-

Diese Gleichungen sind identisch, sobald man darin für die Coordinaten

die Werthe derselben einsetzt; sie repräsentiren im Grunde genommen nur die

Bahnebene, die durch den Sonnenmittelpunkt geht. Setzt man aber statt der

doppelten Dreiecksflächen von der Ebene unabhängige Bedingungen ein (etwa

Functionen der Zwischenzeiten), so geben dieselben ein Mittel an, die heliocen-

trischen Entfernungen als Functionen der geocentrischen darzustellen.

Das zweite Postulat, dass die Bahnen Kegelschnitte mit der Sonne im Brenn-

punkte sein sollen, lässt sich durch folgende Gleichungen ausdrücken:

P P P

^1 ^ ^2 ^3

Multiplicirt man diese Gleichungen bezüglich mit sin (v^ — v^), sin (v^ — v^)

und si)t (v2 — v^) und addirt die Resultate, so wird

—- sin (2/3 — t^a) — — sin (v^ — z/j) + — sin (v^ — v^)
^1 ^2 ^3

= sin(v^ — V2) — siniv.^ — v-^ + siniy^ — v^
"v^ — Z'a . 'V'i — V, .

Vc — V.= 4 sin

—

- sm ^
—- sin

2 2 2

Multiplicirt und dividirt man den Ausdruck rechts vom Gleichheitszeichen mit

2 4^ 2 ^ A
Vo — Vo Vt — V,

r/ rJ r/ cos ^ cos r cos
1 ' 2 ' 3

'-''•' 2 2

so wird derselbe

^2^3] • [i^i^iJ • [''l''2]

Vo — Z'q Z>o — v^
2 r-^ r^ r^ cos ^

—- cos r

—

- cos

') Nach der Formel der »Theoria motus«, Artikel 78, I.
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Multiplicirt und dividirt man den Ausdruck links vom Gleichheitszeichen mit

so wird derselbe

p
^ r r ([^2^3] — [''1^3] + [^'1^2!).

sodass sich schliesslich ergiebt

, ^ [^2^3] • [^1^3] • kl ^2'
\

[''2''3] — [^l^'s] + [^1^2] r.
'V^. — V^ Z's — Z'i V^ — V,'

Ist / bestimmt, so findet man aus zwei der obigen Gleichungen

e und (D

Da die Argumente der Breite u^, u^, u^ durch Rechnung gegeben sind, so

kann man
ü) = 2/j — V-^ = tl^ — "V^ = u^ — 2/3

ermitteln.

Verbindet man die Gleichungen

e cos{u^

e cosiu^ — (u) =

e cos{u^ — 0)) = 1

'11

^3
durch Addition und Subtraction, so wird

2 e cos -^—^ cos ^ ^
' —^\ = JL_^JL_2

2 e sm -^—^ sin 1-^

—

- — ^ü\ = -^

-

Setzt man

2^1 r, /— = tang'l^^-y/r^r.,
'1 ^3

——— = x^;z2tl^2yri^3
^1 ^^ ^3

0) — -^-5—^ I = ^

SO wird

und damit

tang'^^^-^ r^ r sm
2

ecosL-^-^^<\ = ( ^-= - 1) \

Es handelt sich nun zunächst darum, die geocentrischen Distanzen zu finden;

die heliocentrischen Distanzen lassen sich dann leicht als Functionen der geocen-

trischen darstellen, und da sich überdies die Grössen

^3 — ^1' ^2 — ^1 "i^d v^ — v^,

wie später gezeigt wird, unschwer ergeben, so unterliegt die Bestimmung der

Elemente, welche von der Bahnlage und Bahngrösse abhängen, keinen Schwierig-

keiten.

Setzen wir die Masse des Himmelskörpers = im Vergleich zur Sonnen-

masse und berücksichtigen, dass in der Ellipse

^ = a(l_,2),
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SO ergeben sich, vermöge der Gleichung für die doppelten Sectorflächen die

Werthe

»1

fr^dv = k{f, - /2)T^= Ti Yp
f 2

Andrerseits findet man, wenn für den Augenblick die Ebene der Bahn als

Fundamentalebene angenommen wird

[r^r^] = x^y^ — ^s^'i

Es ist aber nach dem TAYLOR'schen Lehrsatze

dx^
x^ = x^ ^
yi=y2--^

dx^
x^ = x^ -\ -^

y^-y^^-dV

^3 + dJ
'
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2 r 3
2

1 T 3

^1 ~ ^3
6 ^^3 • • • •

1 T^^ 1 Tjä ü^rg

^3 = fi — -^
1T,3

und somit nahe
6 r^

Es ist aber

also

. ( dy^ dx^\

Vx ^3] = (^1 ^3 + ^3^1) (^^2 -Jf -J'2

;c^_y — ydx = r^dv = k^pdi,

Berücksichtigt man die Gleichung

'^1 "*" '^3 "^ '^2'

SO wird
dr^

dt

und damit der Ausdruck im Nenner des Parameters

( 1 ^2^ 1 '^^ /

2

dt

Dies ist aber ofifenbar nichts anderes, als die Fläche des kleinen Dreieckes,

das von den drei Sehnen s^y s<^ und ^-3, welche bezüglich die Endpunkte von

r^r^, r^r^ und r^r^ verbinden, eingeschlossen ist; dasselbe ist wie er-

sichtlich dritter Ordnung, wenn t eine Grösse erster Ordnung vorstellt; es müssen

also in den Dreiecksflächen mindestens noch Grössen dritter Ordnung mit-

genommen werden, weil sonst wegen

'^1 + ^3 = '^2

auch die Bedingung gelten würde

[r, ^2] H- [^2^3] = [rj^g],

was einer geraden Linie als Bahn oder p = 00 entspricht. Da im weiteren Ver-

laufe nur die Verhältnisse der Dreiecksflächen auftreten, so sollen dieselben hier

Platz finden. Es ist

[^1^2] _^_l(^ ,2 -^1(^2 + -^3) _ J_ :^iC^i!_±J±l3_ziJj!]^ A
[r^r,-] T^V ^ 6 r,^ 4 r^^ dt ' '

' ' )

'

[^2^3] - ^1 /"i ,
^ '^«('^2 "^ ^l) ^ ^3(^3^ -+- T^1^3 — '^l^) ^^8 \

[^1^3] "^2 V 6 ri
"^4

ri dt '
' '

)

und endlich durch Addition

[^1^2] + [^2^3] _ 1 , i !il3 _ 1 ^1^3(^1 — ^3) ^
[^-1^3]

"^
2 ^33 2 ri dt
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Setzt man für die Verhältnisse der Dreiecksflächen

p^ = n, und P^ = n,

und drückt man ferner die hehocentrischen Coordinaten des Himmelskörpers

durch die geocentrischen desselben und die heliocentrischen Coordinaten der

Erde aus, setzt also

:^i
= Aj cos Xj + i?j cos Z, ji'^ = A^ sin X^ + i?j sm L^ z^ = A^ ^ang ß^

x^ = Ag cos Xg + i?2 ^^-^ ^2 J2 ^^ ^2 -^^^^ ^2 + -^2 -^^^^ -^2 ^^2 ^^ ^2 ^^^^ßa
a'3 = A3 fi?^ X3 + i?3 COS Z3 J5 = A3 sin X3 H- J^^sin L^ z.^ = A3 /««^ ßg

so werden die Bedingungen der Ebene

= «] (Aj ^öj' Xj + i^j (Ti?^ Zj) — (A2 cos Xg H-i?2<:<?^ Z2)-t-//3(A3r6'j- X3 + R^cos L^)
= n^{/l^s;nX^ -+- R^sinL-^ — {l^^sin'k^+ R^sin L^-\- n^{H^sin\.^-\- R^sinL^
= fii/\^^angi^^^ — Ag/ü-w^ßj -f-^^3 ^^'^^ßa

Die Auflösung geschieht durch successive Näherungen; es wird sich dem-

entsprechend empfehlen, nur ein A zu bestimmen und erst, wenn man die Ver-

suche beendet hat, die beiden anderen curtirten Distanzen zu berechnen. Wir

werden also zunächst aus obigen Gleichungen A^ und A3 eliminiren; multi-

pliciren wir die drei Gleichungen bezüglich mit

^ang- ßj sin X3 — ^ang ßg sin Xj

^a?ig ßg cos Xj — iang- ß^ cos X3

sin (Xj — X3)

und addiren die Resultate, so wird

= n^R^[iang^^sin{X2, — Z^) — iaiig^.^si7tQ-.^ — Z^)] —
— R^\tang ßi sin (X3 — Zg) — tmig^^sin{\^ — Z2)] H-

+ n^R^J;ang^^sin (X3 — Z3) — tang^.^sinQ^^ — ^3)] —
— Ag \tang ßj sin (X3 — Xg) — tang^^sini}.^ — X^) + iang^^ sin (Xg — X^)]

.

Zur Vereinfachung dieses Ausdruckes führen wir den aufsteigenden Knoten K
und die Neigung J (I stets kleiner als 90°) jenes grössten Kreises ein, der den

ersten und dritten geocentrischen Ort verbindet; die entsprechenden Re-

lationen sind:
sin(X^ — ZT) tangJ = fang ß^

sin (X3 — ZT) tangJ= tang ßa

.

Berücksichtigt man ferner, dass für jeden beliebigen Winkel w die

Gleichung gilt

sin (X3 — w) sin {\^ — K) — sin (X^ — u>) sin (X3 — K) =

=
2 cos [(X3 _ Xj) - a/ + ZT] - 2 cos [(X3 — Xi) + w - X] =
= sin (\^ — Xj) sin (w — K)

so wird der obige Ausdruck nach Substitution der Grössen tang^^ und tang^^

= n^R-i sin{\^ — 'k^)sin{L^ — K)tangJ—
— i?2 -^^^ (^3 — ^1) ^if^{J^2 — K)tangf -\-

H- n^R^sin(lk^ — X^) sin{L^ — K)tangJ'-
— A2 .^/«(Xa ~ Xi)[^z>z(X2 — K)tang J — tang^^']

Kürzt man durch den gemeinschaftlichen Faktor sin {l^ — Xj) ab und setzt

noch „ . ., ^^. ,

/ö;;?^ ßo = ^^^ (^2 — K)tangJ,
so erhält man

(C)
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Durch ähnliche Reihenentwickelungen nach dem TAYLOR'schen Lehrsatze,

wie dieselben früher zur Ermittelung von x.^^, x.^, y^, y.^ aus x^, y^ angewendet

wurden, lässt sich nachweisen, dass der Coefficient von Ag von dritter, wenn

nicht höherer Ordnung der Zwischenzeiten in der letzten Gleichung ist.

Dagegen sind die Coefficienten von R^n^, R^ und R^n^, besondere Fälle

ausgenommen, erster Ordnung. Da nun Ag nullter Ordnung ist, so ist klar,

dass man in «, und n^ mindestens die Glieder zweiter Ordnung berücksichtigen

muss, welche aus den Gliedern dritter Ordnung der Dreiecksflächen resultiren,

wie dies schon bei Ermittelung des Werthes

durch die Zwischenzeiten angedeutet wurde. In der That bereitet dies keine

Schwierigkeit, da der im Nenner auftretende Werth von r^ auf ziemlich einfache

Weise mit Ag zusammenhängt. Oppolzer hat in der von ihm angegebenen

Methode noch das nächste Glied mit berücksichtigt, indem er setzt

1 , - 1

2

d^i ^3 — ^l

dt Tg

Diese Ausdrücke lassen sich unschwer auffinden. Indessen scheint es, als

ob für die in der Praxis auftretenden Fälle die Genauigkeit hier zu weit ge-

trieben sei. Bei den meisten Bahnbestimmungen werden, wofern nicht genäherte

Werthe der Radienvectoren bekannt sind, dio Zwischenzeiten so gering sein,

dass man mit den früher entwickelten Näherungen auskommt, es sei denn, dass

die Beobachtungen selbst eine geänderte und genauere Form der Bahnbestimmung

fordern.

Kehren wir wieder zu unserem Ausdrucke

;/i
R^ sin (Z^ — K) + n.^R^ sin (Z3 — K)

zurück und substituiren darin «j und n^ bis auf Glieder zweiter Ordnung,

so wird

x^R^ sin (Zi — K) + ^^zR^ sin (Z3 — K)

oder

-
fiT-7i [(^1 + ^2) ^1 «^ (^1 - ^ + (^2 + T3) ^3 sin (Z3 - K)]

Tii?i sin {L^ — R)^ T3^3 sin (Z3 — K)
f. ^^ w^\ ^

V
"^2

rg3J
+

+ ifh (^1 - T3) [^3 sm (Z3 -R)-R^ sin {Z, - X)].

Der Klammerausdruck des zweiten Theiles ist mindestens erster Ordnung,

daher der zweite Theil mindestens dritter Ordnung; man kann denselben daher

ohne Weiteres vernachlässigen.

Behält man also nur den ersten Theil bei und schreibt denselben unter

Berücksichtigung der Gleichung
Tg = Tj H- Tg,

so wird

R^ sin (Zi — R)-h— R^ sin (Z3 — K)
J_i

i + 'j (-r^)
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Vergleicht man diesen Ausdruck mit der strengen Form

^3
R^ sin {£, -K) + ^ R, sin {£, - K)

^ {ny + «3),

1 H--^

so sieht man, dass die Glieder zweiter Ordnung berücksichtigt werden, wenn
man in erster Näherung setzt

SO dass es nach den Reihenentwickelungen darauf ankommt, von den Reihen nur

die ersten Glieder mitzunehmen.

Jetzt wird es auch einleuchtend, warum Gauss in seiner Methode, um bei

Näherungen den genäherten Ausdruck der strengen Form so nahe als möglich

zu bringen und dadurch die Verbesserungen auf das einfachste zu gestalten, als

zu verbessernde Grössen annimmt.

«3P=-± (2 = («, + «3 -1)2^23,
n

wofür er in erster Näherung setzt

,_I3P-z" Q = ^x^z')-T

Setzt man, um diese Werthe zu verbessern

und berücksichtigt, dass

_ [^1^2] [^2^3] 1
P
'^ n. -\- no — 1 Vo — v^ z'a — v^

VLr-^^r^r^ cos —- cos cos

ist, und ferner

so wird

[^1^2] * r 2''3] ~~
y'j;"' '

Ti /" ^ yy
r . r„ cos -z cos —— cos

' ^ 2 2

Um die Rechnung übersichtlich zu gestalten, setze man

^ ^ sin (ßg — ßo)
° iangJcos^Q

R.sin{Ly — K)=

i?2 ^^^ (-^2 ~ ^)

j^ -^3 sin (Z3 — K)

damit wird

Ä2 sec ßs = ^ — Y^T(-5^)
') Es mag hier angeführt werden, dass V. Knorre in einer Abhandlung Astron. Nachr.

Bd. 81, No. 1933 und 1934 (1873) die GAUSS'schen Grössen P und Q auf eine Form gebracht

bat, die eine successive Verbesserung dieser Grössen durch Differentialformeln ermöglicht.
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Betrachtet man das Dreieck Erde, Sonne, Himmelskörper und nennt 83'

den äusseren Winkel des Dreieckes an der Erde, so wird

^ ^ cos ^2 C0S^^2

Zur Bestimmung des Winkels 62' (Supplement der Elongation des Himmels-

körpers von der Sonne) i) dienen die Gleichungen

"'"^^^= sin(X,-L,)

* ^ COS w^

Sg' ist immer kleiner als 180° und es muss die Relation gelten

cos Sg' = cos ßg cos (X2 — Xj).

Löst man die quadratische Gleichung nach ^ auf, so wird
COS Uo

1- = — R^ cos 8' db -y/r^— Ri sin'^^.

Substituirt man
_b_±_dP_

^0 " \+ P
Kq = C Cq

^0 2 '

so reducirt sich die Auflösung auf die beiden Gleichungen

cos<^2 "» r^

= — R^ cos Ö2' ± ir^ — R^ smH^'
cos ßj

Nach Wegschafifung des Wurzelausdruckes resultirt hieraus eine Gleichung

8. Grades in r^ von der Form

^i — [(^0 + ^2 ^^^ 82 ')2 4- R^^ sin^ 82'] ^2« H- 2/0 ('^o + ^2 '^<^^ 02') ^2 - ^0 = 0-

Setzen wir

i?2 ^^^ Sg' = |x sin q

k^ + i?2 '^^^ ^2' ^^
P- ^^-^ ^'

so wird

^2^ — )y^r^ H- 2/oIJi' ^«^-^ ^^2^ — 4^ =
oder

^2^ = (m-''2^
— ^0 ^'^•^ ^)^ + ^0^ sin^ q.

Substituirt man also noch

\ir^ — Iq cos q = r^ cos C

Iq sin q = r^ sin C,

so folgt durch Elimination von r^

= |x^2^ sin C — /q -y^'« (^ H- ^),

oder wenn man l^ einsetzt

|x _ sin (C -4- q^

r^ sin q

1) Wir werden diesem Winkel respective seinem Supplemente bei der Behandlung des

Kometenproblemes wieder begegnen, wo er die Bezeichnung 4* führt.
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Berücksichtigt man die Gleichung

fjL sin q = R^ sin Sg',

so wird

Ro sin So'

^ sin (C H- q)
woraus augenblicklich zu ersehen ist, dass

und z^ der Winkel am Himmelskörper in dem Dreiecke Sonne, Erde, Himmels-
körper ist. Wir erhalten endhch zur Bestimmung von C die Gleichung

oder

sin (z' — q) ^= m sin^ z'

,

wenn man setzt

^0

\}.R^ sin'^^^'

'

m soll immer positiv sein, weil es bei der Wahl des Quadranten von jx

immer möglich ist, den Winkel q so zu wählen, dass ji, gleichbezeichnet ist

mit Iq, und sin^^ naturgemäss positiv ist. Es folgt ferner aus der geometrischen

Bedeutung von z\ dass nur solche Wurzeln zulässig sind, für welche sin z' posi-

tiv und z' < 82'» weil wegen
A2 _ R^sin{b^' - z')

cos^^ sin z

sin (82' — z') nicht negativ sein darf. Es sind also alle negativen und selbst-

verständlich auch die Wurzeln von z' ausgeschlossen, für welche Aj imaginär

wird, und ausserdem von den positiven jene, für welche z >» Sg' wird.

Aus der Natur des Problems folgt unmittelbar, dass eine der Wurzeln z'

stets gleich oder nahe gleich 82' wird; denn die Bedingung der Ebene des

Kegelschnittes und der constanten Flächengeschwindigkeit gilt auch für die

Erdbahn. Die Beobachtungen geben nur die Richtungslinien an und gelten

deshalb auch für Orte, welche den bezüglichen Beobachtungsorten entsprechen.

Die Gleichungen müssten also durch die Werthe

A2 = und z' = 82'

strenge erfüllt werden, wenn man nur die Grössen F und Q der Erdbahn ent-

lehnt, also setzt
R^R^sin (Zg — Zj)

(^ R^R^sin{L^ — ^1)

Dann wird wegen der Bedingung der Ebene

R^R^sin{L^ — L^)

R^sin{L2 — Zj) -h R^R^siniL^ — Zg)

und ferner

-^«(l + ^l/)-^

k
R.^

A2 =0.

Wir gehen nun zur Discussion der Gleichung

m sin^ z = sin {z — q)

über. Setzen wir

Y) y =. m sin^ z

2) j>' = sin {z — q),
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SO repräsentirt die Gleichung (2) eine Sinuslinie, die von z = ^ bis z = 180° + ^

positive Ordinaten hat.

Die Gleichung (1) dagegen ist der Repräsentant einer Curve vierter Ordnung,

welche nur positive Ordinaten hat. Nimmt man zunächst m so gross an, dass

schon bei -s = ^ die erste Curve ausserhalb der zweiten sich befindet, und bis

z = 90° -\- q auch ausserhalb derselben bleibt, so wird nur einmal ein Durch-

schnitt bei z < 180° erfolgen; in diesem Falle ist für sin z nur ein positiver

Werth möglich; vermindert man jetzt m, so wird endlich einmal der Fall ein-

treten, dass die Curve 4. Ordnung die Sinuscurve in einem Punkte von aussen

berührt; zwei imaginäre Wurzeln verwandeln sich dann in zwei gleiche Wurzeln

und die Gleichung erhält von jetzt an drei positive reelle Wurzeln; diese

Wurzelwerthe treten immer weiter auseinander, bis der eine sich mit der positiven

reellen Wurzel in der Nähe von 180° zu zwei gleichen Wurzeln vereinigt. Die

Curve 4. Ordnung berührt dann die Sinuscurve von innen. Im weiteren Ver-

laufe werden diese zwei Wurzeln imaginär und es resultirt wiederum nur ein

positiver reeller Werth.

Es ist aber nach dem TAYLOR'schen Lehrsatze, wenn z^ einen bestimmten

Werth bedeutet

y =^msin'^ZQ-\- Aiinsin^ZQCOs z^!^Zq-\- {y^ni shi^ ZqCos"^ Zq — Am sin^z^) -^ l^z^ . . . .

y' = sin(zQ — q) + cos {z^ — q)^ZQ — siniz^ — q) ^ A^o^ • • • •

Daraus folgt

y — y' ^ [nisin^ZQ — sifi{zQ — q)} H- [A^m sin^ z^cos Zq — cos(Zq — q)]!^^^ -\-

+ [12 w sin'^ZQCos^ZQ — Atnsm^ZQ + sin{zQ — q)] ^ ^z^ ....

Ist nun Zq ein Schnittpunkt der beiden Curven also

m sin^ Zq — sin {zq — q) = Q,

so ergiebt sich nach einigen Reductionen

3 sin (^Zq — g) — 5 sin q .

y —y = ^

—

°
• A^o +•^ ^ sin Zq "

({?,sin{^ZQ — q) — bsinq'\ cos Zq iicos(2zQ — q)\ 1
^

L 2 sin Zq J sin Zq sinzQ J 2 •
• •

•

Soll überdies eine Berührung stattfinden, so muss der Coefficient von A^^

gleich Null werden, also

5
sin {2zq — q) = — sin q

o •

und der Ausdruck y — y' wird

3 cos (2zq — q)

2sifiZf^

Die Berührung wird eine äussere oder innere, je nachdem

2zq — q^ 90°

wird, und kann nur dann stattfinden, wenn

smq <± —

oder

^ < ± 36° 52'-2.

Valkntiner, Astronomie. I. 3I

y — / = ^r^-T-^^ — ^.Z^
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Ausserhalb dieser Grenzen sind für jedes m sechs imaginäre Wurzeln und

eine der Erdbahn angehörige positive reelle.

Bestimmt man den spitzen Winkel W aus der Gleichung

sm IV = — szn q ,

o

so ist für den Punkt der äusseren Berührung
W+ q

und das zugehörige

szn {Zq — q) 2 ^ ^^

m = :—

^

=
,

^^^^0
sin^\-{W+q)

für den Punkt der inneren Berührung wird

2^0 — ^= 180°— fF 2^ ==90°—^ (PF— ^)

und damit

Nur innerhalb dieser beiden Werthe von m' und m" Vi^erden drei reelle,

positive Wurzeln möglich sein.

Allein selbst in diesem Falle ist v^^egen

z' < 82'

die Anzahl der Lösungen beschränkt. Nennt man die zulässigen Wurzeln der

Grösse nach geordnet° _' „n „in
z , z , z ,

so wird, wenn
z' = 82'

oder wenigstens der Grösse nahe ist, eine Bahn nicht möglich sein wegen der

Gleichung
Ag _ R^siniB^ — z')

cos ßj sin z'
'

da 82' — ^" ^"d ^2'. — ^"' ^^'^ ^^^ Sinus derselben negativ sind, was mit

der Bedeutung von Ag unvereinbar ist.

Ist z" gleich oder mindestens nahe 83', so ist z" die der Erdbahn ent-

sprechende Lösung, und z' gilt für eine Bahn.

Ist endlich z'" gleich oder nahe gleich 83', so tritt der Fall einer doppelten

Lösung ein.

Da die Planeten meist in der Nähe der Opposition entdeckt werden

(83' nahe = 0°), so wird dieser Fall fast nie eintreten, und ebenfalls nur selten

für 82' <: 90°. Bei Kometen kommt der Fall einer doppelten Bahnbestimmung

wegen 8^' > 90° doch mitunter vor. Zwei Beispiele hierfür hat Encke in den

»Astronom. Nachrichten«, Bd. 27, No. 640 und 641 (1848) angeführt. Für den

Kometen von 1843 war nach Santini (»Astronomische Nachrichten«, No. 489) bei

82' = 102° 24' 31" ^= + 29° 39' 45"

die aufzulösende Gleichung

9-98205 sin^z = sin (z — 29° 39' 45") O-

') Die überstrichene Zahl bedeutet einen Logarithmus.
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Der Coefficient m liegt, wie man sich aus der beigegebenen Tafel über-

zeugen kann, zwischen w' und w", und die Gleichung giebt

2' = 36° 40' 45" 2" = 54° 12' 47" 2'" = 97° 33' 49".

Wiewohl der Werth 2'", welcher ög' am nächsten liegt, noch ziemlich davon

abweicht, so muss man dies doch nicht allzusehr in die Wagschale legen, da die

berechnete Bahn noch sehr ungenau war.

Bei dem Kometen von 1846 fand sich

und
62' = 138° 30' 55" q = — 32° 57' 11"

9-90482 sin'^z = sin {z + 32° 57' 11"),

also da log m wieder zwischen log ;«' und log m" liegt

s' = 94°34'57" ;s"'= n8°55'45" 0'" = 137° 9' 52",

also wieder zwei Lösungen; bei dieser Zweideutigkeit müssen erst spätere Beob-

achtungen über den richtigen Werth entscheiden. Es ist selbstverständlich, dass

die ganze angestellte Betrachtung auch für ein negatives q gilt, also für die

Gleichung
m sin'* z = sin (z + q).

Abgekürzte Tafel zur Bestimmung mehrfacher Lösungen von

z' nach Astron. Nachr., Bd. 27, No. 641.
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Die Auflösung der Gleichung

m sin^z = sin {z =b q)

geschieht durch Versuche; dieselbe bietet keine Schwierigkeiten dar; bei den

kleinen Planeten, die in der Nähe der Opposition entdeckt werden, wird man

für z links vom Gleichheitszeichen in erster Näherung ± g setzen können, so

dass aus
m sin* q = sin {z ± q)

ein erster genäherter Werth von z folgt, mit dem weitere Versuche angestellt

werden können. Bei Kometen hingegen wird aus der ersten parabolischen

Bahn ein genähertes r<^ vorliegen, so dass die Bestimmung eines ersten ge-

näherten Werthes von z vollends keinen Schwierigkeiten unterliegt.

In der Abhandlung »Ueber die Bestimmung der Bahn eines Himmelskörpers

aus drei Beobachtungen« (Sitzungsberichte der »sächsischen Akademie der Wissen-

schaften« 1863) findet Hansen für den mittleren Radiusvector ^g die folgende

Gleichung (pag. 98).

[A- Ch- F{B —C) — K{\ + F)^^cos ßg] ri + y (^ ^- BF) = 0.

Darin sind F und Q die bekannten Grössen und

A = R^ \tang ß^ sin (X3 — L^) — tang ßg si7i (Xj — Z^)]

B = R^ [tang ß^ sin (X3 — Z3) — tang ^^ sin (X^ — Z3)]

C= Rci [tang ßi sin (X3 — L^) - tang ß3 sin {l^ — Z^)]

K = tang ßi sin (X3 — Xg) — tang ßj sin (X3 — XJ H- tang ßg sin (Xg — X^).

Wir wollen diesen Ausdruck, der sich nur wenig von dem früher an-

geführten unterscheidet, zur Discussion der Ausnahmefälle seiner Ueber-

sichtlichkeit wegen verwenden. Zunächst betrachtet Hansen den Fall

und findet,

-K {A + FF)

C~A-hF{C—B)
A, B und C sind im allgemeinen zweiter Ordnung. In diesem Falle liegen

die Beobachtungen wegen

in einem grössten Kreise.

Wird auch
C = 0,

d. h. liegt der mittlere Erd- oder Sonnenort in demselben grössten Kreise,

so wird

(A + BF)(r,^-i-^^=0.

Da der zweite Faktor in diesem Ausdrucke nie gleich Null werden kann,

so ist eine Bestimmung von r^ unmöglich. Die Bedingung

A -h BF
giebt nach Substitution der Werthe für A und B

_ i?i tang ßj sin (X3 — Z^) — tang ßj sin (X^ — Z^)

R^ tang^^sin (X^ — Z3) — tang ^^sin (X3 — Z3)

Nennt man die Neigung des grössten Kreises, der durch die Orte

Xißi und Xjßj
geht, y^, so ist
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fang ß, = tang J^ sin (X^ — Zg)

tang^^ = tangj^ sin (X3 — Zg),

daher
R^ sin (Xj — Zg) sin (X3 — Z^) — .y?'^ (X3 — Z^) ^m (X^ — Z^)

^3 sin (Xj — Z3) sin (X3 — Zg) — sin (Xg — Z3) j-^V« (X^ — Zg)

"

Ersetzt man im Zähler und Nenner die Differenzen der Winkel bezüglich

durch

Xi-Z2 = (X,-Zi)-(Z2-Zi)
X3-Z2 = (X3-ZJ-(Z2-Z.)
Xj L^ = (Xj Z3) (Zg Zg)

^3 ~" -^2 "^ (^3 ~ -^3) — (-^2 -^3)

und löst die Sinus der Differenzen auf, so wird

p_Rj^ sin{L,-L ,) _ N"
^-^3 ' sin{L,-£^) N"

wo N" und N' dasselbe für die Erdbahn bedeuten, wie n" und n' für die

Planetenbahn. Es hat aber Oppolzer (»Astron. Nachrichten«, Bd. 92, No. 2191.

1878. »Einige Bemerkungen über die Bahnbestimmungen aus drei Orten«) nach-

gewiesen, dass die Bedingung
K=

nothwendig die Bedingung
C=0

zur Folge habe. Setzt man nämlich in dem Ausdrucke, der zur Bestimmung

von Ag dient

und

^»(i + w)""

cos ß.

so ergiebt sich durch Subtraction

= P2

Entwickelt man die Grössen b und d nach Potenzen der Zwischenzeit, so wird

d = <: — at, + . . .

daher, wenn genähert gesetzt wird

Z>=^-i

b ^ Pd
.^

also

^0 -
1 ^ ^ -

T, ~ ^'

£ /^

J

\\-'
2 \Ri ri)

Von R^c aber lässt sich beweisen, dass es dem Verhältnisse der Sinus der

sphärischen Perpendikel vom mittleren Sonnen- und Planetenort auf den durch

die äusseren Beobachtungen gelegten grössten Kreis multiplicirt mit einer posi-

tiven Grösse gleich ist; nennt man diese Perpendikel bezüglich R", p'' und die

positive Grösse / und setzt

Q = T1T3,

so erhält man
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_P2_

^2
_ Tjjcg sin F" / 1 1 \

den berühmten LAMBERx'schen Satz von der Krümmung der scheinbaren Bahn^).

Ist also

P" = 0,

so liegt der zweite Planetenort auf dem durch die äusseren Beobachtungen ge-

legten grössten Kreise; soll also der Ausdruck rechts vom Gleichheitszeichen,

abgesehen von dem Falle r^ = i?2 ^^"^ Bedeutung haben, so muss nothwendig,

wenn pg überhaupt einen bestimmten Werth erhalten soll,

sm F" =
werden, was zu beweisen war.

Kehren wir wieder zur Gleichung für Ag zurück, so wird, wenn

ist, auch werden
^=0 A = B = C = 0.

Die Bahnbestimmung ist in diesem Falle unmöglich; die scheinbare Bahn

bildet eine sogen. Schleife.

Werden alle drei Breiten gleich Null, so ist ebenfalls, wie leicht einzusehen,

eine Bestimmung der Bahn unmöglich.

Ist endlich der Planet in der zweiten Beobachtung geradezu mit der Sonne

in Opposition, so wird

h = 0,

es ist dann

und es folgt

F^{A-h PB) "^2 ^2 2
^~^-

Daraus ist aber eine Bestimmung des ^2 unmöglich; denn C ist mindestens

dritter Ordnung; es soll aber nach der obigen Gleichung

R^{A^ PE) 2

zweiter Ordnung sein, da Q zweiter Ordnung ist. Die Beobachtungsfehler werden

dann, selbst wenn eine Bestimmung überhaupt gelingt, einen bedeutenden Ein-

fluss ausüben, auch wenn die Bedingungen

ß2 =
nur näherungsweise erfüllt sind; in diesem Falle wird man die Bahnbestimmung

aus 3 Orten verlassen und jene aus 4 Orten versuchen müssen.

Nach diesem Excurse gehen wir zur Fortsetzung der Bahnbestimmung nach

der GAUSs'schen Methode zurück.

Hat man aus der Gleichung 8. Grades den Werth z gefunden, so folgt

R^sin h\ , R^ sifz (6' 9 — z)
r» = -^. A2 sec 82 = —^ M <-

^ sin z i
\
i

j^j^ 2

und es ergeben sich die Werthe «^ und «3 aus den Gleichungen

'• = (1 + 2^) T^-
n^=: nP.

*) Memoires de l'Academie des sciences et heiles lettres de Berlin 1771, pag. 352.
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Um nun die Werthe y', j'", welche zur Verbesserung von F und Q dienen,

zu berechnen, müssen die Werthe Aj und A3 aus den Fundamentalgleichungen

bestimmt werden. Eliminirt man aus den ersten zwei A3, so wird

^ _ sin (X3 — Xg) Ag _
^ sin (X3 — Xi) n^

n^R^sin{\^~ L{) — R^sin{l.^ — Zg) + n-^R^sinQ.^ — L.^)

«j «'« (X3 — Xj)

Es ist aber

— ttQ sec ß2^2 = '^1^1 -^^'^ (^1 — ^) — -^2 •^^^ (-^2 — K) + n^ sin (Z, — K),

eliminirt man aus den letzten Ausdrücken «3, so wird der Zähler des zweiten

Theiles von Aj

a.sin (X3 - Z3)
^^ ^ n,R,

^^.^^^^ _ ^^^^-^^^^ - K) -
cos ^2 sin{L^ — K) ^ sin (Z3 — K)

— sin (X3— Z3) sin (^L^— K)] — ^^•^(-^/_^-) l^^'« (^3 — ^2) sin (Z3 — K) —
— jm (X3 — Z3) sin (Zg — K)]

oder

-
cos ßa ^/^^ (Z3 -K)-^ sin (Z3 - K) '''' ^^^ ^^^'''' ^^' ^^

sin (Z3 — Zg) sin (X3 — Ä")
sin (Z3 — .AT)

[n^Rj^sin{Ln — L^— R^sin{L^— Zg)],

oder auch

äqAj sin{\^ — Z3) sin (X3 — K)
cos ßg J'^Vz (Z3 — K) sin (Z3 — K)

wofür man auch setzen kann

cos'^^ stn{L^ — K) sm{L^ — K) ^ * ^ ^ ^^
L (^i-^s) =^iJ

Setzt man
(^2-^3) .. (-^1^2)

so wird

TV ^^ i ^ — AT
(^,i?3)-^'^ (^,i?3)-"^3.

^ ^ p?^ (X3 — Xg) ^ __^o5^2 .

sin (X3 — Z3)
1
Ag

^ |_.yz« (X3 — Xj) sin (X3 — X^) .yzV/ (Z^ — Zr)J ;^j

_^ ^ sin{L^~ L,) sin (X3 — ZT) TiV^ _ 1

^ .yz« (X3 — Xj) sin{L^ — K) L^^ J

'

Veitauscht man die Indices 1 und 3, so wird

Xj) w/ (Zj — K)\ n^
^ ^ p?^(X2 — XJ ^o-yg^ßg ^^jXj_—_Zi)"| A.2

^ "
L-y^^ (X3 — Xj) .ywz (X.^ — Xj) w/ (Zj — Zr)J

r^ - ii

.

^ .f/« (X3 — Xj) .f//2 (Zj — ZT) |_ «3 J

~ «'« (Zg — Zj) i'm (Xj — K) \N^

Die Coefficienten der Grössen —^ ,
—^ , —- + 1 und —~ — 1 sind von

«1 «y «1 n^

jeder Hypothese unabhängig und werden ein für alle Mal berechnet.

Setzt man noch
y<?^ß2 ^ r

sin{X^ — ^1)
"~

[R,R,]sin{Z,-Z,) _ .

a^sinQ.^ — Xj)
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selten stattfinden. Man untersuche, ob sich die Differenzen durch Zehntel einer

Secunde (bei sechsstelliger Rechnung) wegschaffen lassen, wobei nur u^ geändert

wird; dann ist

d{u^ — ^2) ^^ — d^i'i d{u^ — ^1) == ^^2

und in Einheiten der 6. Decimale

d log 71^ = — 2"1055 tang (u^ — u^) du^

dlog «3 = -+- 2"1055 tang {u^ — u^ du^.

Hier wäre noch zu bemerken, dass aus den so ermittelten Werthen

die Grössen

Ai ^2 ^3

berechnet werden, mit deren Hilfe man die Beobachtungszeiten von dem Ein-

flüsse der Aberration befreit. Indem man nach Struve setzt:

logf. = l'imbl,

worin X in Einheiten des Tages angesetzt ist, erhält man für die zweite und die

folgenden Hypothesen

h' =h — ^9\

*2 ^^ ^2 "^9^

^3 = ^3 ^P3

Bis jetzt ist von den Eingangs erwähnten Postulaten nur das eine streng

erfüllt worden, dass sich die drei Beobachtungen mit dem Sonnenmittelpunkte

in einer Ebene befinden. Wollte man schon hier die Bedingungen des Kegel-

schnittes und der constanten Flächengeschwindigkeit einführen, so würde dies

nur zu unnöthigen Complicationen führen. Wir werden uns daher begnügen,

vorläufig nur die Grössen F und Q mit der erforderlichen Schärfe zu bestimmen

;

dabei müssen wir in Betracht ziehen, dass eine strenge Uebereinstimmung der

Anfangs- und Endwerthe innerhalb desselben Versuches nicht existiren muss,

und dies wird namentHch von Q gelten. Es genügt vielmehr, dass die Werthe

/Zj und «3 innerhalb der Grenzen der logarithmischen Rechnung übereinstimmen.

Um die Grössen y' und y'" zu ermitteln, welche die Ausdrücke F und Q
verbessern, hat Gauss in der »Theoria motus« Hilfstafeln gegeben, welche die-

selben mit aller erforderlichen Strenge geben. Es ist aber nicht nothwendig,

dieselben zu gebrauchen; denn berücksichtigt man, dass

ist, so findet man durch Reihenentwickelung von [^1^3]

[-1-3] = x2t/7[i - 1 ^ + i^ (-1 - ^3)
dr^

dt

wenn man bedenkt, dass nahezu gilt

1

^2 = 2- (^1 + ^3)

4- T 2

Setzt man in erster Näherung j" = 1, so werden die r mit einem Fehler

erster Ordnung behaftet erscheinen; man wird daher bei ihrem Gebrauche zur

Bestimmung des j" nur das Glied zweiter Ordnung mitnehmen. Namentlich

bei ersten Bahnbestimmungen, wo die Zwischenzeit zwischen der 1. und 3. Beob-
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achtun g selten mehr als 20 Tage beträgt, wird man mit dem Gliede zweiter

Ordnung ausreichen, da das Glied vierter Ordnung erst eine Einheit der siebenten

Decimalstelle ausmacht.

Da überdies nicht y", sondern y' und y'" berechnet werden, so kann ohne

Bedenken selbst bei 40tägiger Zwischenzeit das Glied zweiter Ordnung als aus-

reichend betrachtet werden; jedenfalls wird unter allen Umständen und bei

äusserster Genauigkeit in der Reihenentwicklung die Mitnahme der Glieder bis

zur sechsten Ordnung genügend sein.

Es soll nun das GAUSs'sche Verfahren zur Berechnung des Verhältnisses

»Sector zu Dreieck« auseinandergesetzt werden. Bezeichnen

0j und O3

die seit dem Periheldurchgange bis zur ersten und dritten Beobachtung ver-

flossenen Zeiten, multiplicirt mit der Constanten k, so bestehen bekanntlich die

Gleichungen

—3- = £j^ — e sin E^

Durch Subtraction findet man

-T - (^3 - ^1) - 2^ sin -^ '- cos -^ ^ .

ä^ 2 2

Aus den Ausdrücken

. E. / . v^ /— . E^ , . Vo /
—

sm —^ya (^ + l) = sin -^ y ^^ sm —^ ya (^ -|- 1) = sin -^ yr^

E^
_^f^j-^ -T ^ ^1 ,/

—

-^3 ./—7; ^
^

erhält man

cos —^ y^a (1 — e) = cos -^ "j/rj cos -~ \/a (1 — e) = cos -^ yVz

,i„ ^1^ y^^ sin '-3^ ]/tVi = sin '-^^^]/^

Uo — ti, Vr.r.— cos ^ ^ ^ ^ ^

2 a

Es ist aber

Tg-)// = «2-j/i _ ^2 r^g — E^ — sin (Es — E^)

^ . E. — E. ( E. — E. E^-^E^W+ 2 sm -^—^—^ I ^^^ ^-^

—

- — e cos ^ M ,

substituirt man die gewonnenen Ausdrücke, so wird

x^Yp =• a^yi — c^ Ie^ — E^ — sin {E^ — -^i) +

2 sin ^-7,—-cos -^-^

i"^ap

1^3
1

= a2|/l — e'^\E^ — E^ — sin {E^ — E^)] + r^r^ sin («3 — u^).

. Eo — E, . ^3
Ersetzt man hierin a aus der Gleichung zwischen szn ^ und stn—

so ist
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lip = [(^3
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Setzt man
/ ^3 — ^1

2yr^r^cos ^

= ^^^T2'

so wird

und

' 1 ^ ' 3

^2 = (^1 + ^3) ^^'^ T2

4 J^'^ LC^'l + ^3)^^^T2J <:^j-72

Tfl 4 4-6 .£., — £
To = -n 4- I -7; + :;;—; sin

/ L(''i + ^3)^^^72J
y"^'y" \S 3-5 4

Die GAUSs'schen Grössen Wg und / sind endlich

• 9 T2

^ ^ ^2^
^ ^ 2

In der Theoria motus sind Tafeln gegeben, welche das Problem streng lösen.

Hat man diese Tafeln nicht zur Hand, so wird mar sich mit Vortheil des

Kettenbruches bedienen, den Hansen in der oben angeführten Abhandlung

abgeleitet hat; setzt man in dem GAUss'schen Werthe

m
h =

den Werth von \ = Null, so stimmen die Entwickelungen von Gauss und Hansen

bis auf die Glieder sechster Ordnung überein, was für erste Bahnbestimmungen

vollkommen ausreichend ist; das HANSEN'sche Verfahren ist insofern auch all-

gemeiner, als es (wegeri 1 = 0) über die Natur des Kegelschnittes keine Voraus-

setzung macht. Setzt man

u u, tang{\b + o>) = t±
. Uo — »1

sin ^
—- H- tang 2 to

/^ = m

cos
1 + ^'

so ist

y- 1 = 1^. ^^ /^^-| = 9-920819

11 . ,11
1 H- 4r ^^ log—^ 0-087150

1 + -^ /^ % "1^ = 9-958607

für die Ellipse wird x = —^ — / positiv

ni
für die Parabel wird x = —^r^ — / Null

y ^

tu
,

für die Hyperbel wird x = -jr^ — i negativ.
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Oppolzer berechnet in seinem »Lehrbuch zur Bahnbestimmung der Planeten

und Kometen«, I. Theil, 2. Aufl. (1882) den Fehler der HANSEN'schen Näherung als

eine Einheit der 7. Stelle für v^ — z'i < 18'°4

„ 6. „ „ v^-v^< 27-

„ 5. „ „ v^ — v^<. 39- 7,

sodass also für erste Bahnbestimmungen der Kettenbruch vollkommen genügt.

Bei Kometen, wo v-^ — v^ grössere Werthe erhält, wird meistens ein genäherter

Werth von E^ — ^^ bekannt sein, sodass in diesem Falle die Auflösung nach

Gauss vorzuziehen ist.

Wenn durch die Versuche eine genügende Uebereinstimmung der Anfangs-

und Endwerthe einer und derselben Versuchsreihe erzielt ist, so sind die vier

Postulate erfüllt, und es bleibt nur mehr übrig, die Elemente der Bahn zu finden.

Zunächst muss die Gleichung

^ = L ^ J
=

V ^r J
=

L ^7 J

innerhalb der Grenzen der logarithmischen Rechnung stimmen. Etwaige Unter-

schiede werden so ausgeglichen, dass man das arithmetische Mittel zwischen

dem ersten und zweiten Werthe nimmt, welches mit dem dritten Werthe nahezu

übereinstimmen muss. Dies giebt eine vierte Probe der Rechnung ab.

Für die Länge des aufsteigenden Knotens ^, die Neigung / und

die Argumente der Breite u wurden die Formeln bereits früher ermittelt.

Die Excentricität e und die Länge des Perihels u oder die damit

zusammenhängende Grösse Winkelabstand des Perihels vom aufsteigen-

den Knoten w können durch die folgenden Gleichungen berechnet werden,

P J
e sm

e cos I (ü —
u,

cos—

^

worin

tang^.^ = 1/^
ist.

Für Planeten ist e meist klein, daher die Bestimmung des Winkels 9 aus

e = sin cp

hinreichend genau. Für Kometen bestimmt man aus der Gleichung

sm^ ^-^1 _ zi r 1 Y
cos -^2

den Winkel £^ — ^^ . Es ist aber

p = a(l — e^) = acos^(f

und daher mit Rücksicht auf die Gleichung

. Uo — U-,sm—^—*-

acost^^ E _E >^^i''3

sin^-^-^

P
a — —s- •

COS^f^
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Die Uebereinstimmung der beiden Werthe von 9 aus

= cos cp

worin

e = sin cp und
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Mit Vernachlässigung der Sonnenbreite wird

X= RcosiO — Sl)

und endlich

daher

'

Y=Rsm{Q — Sl)

Z=
X =: r cos u

y = r sin u cos i

z = r sin u sin i,

p cos ^ cos (X — Sl) = r cos u -{- jR cos (0 — Sl)

p cos ß sin (X — Sl) = r sin u cos i + R sin (0 — SV)

p sin ß
= r sin u sin i.

Hat man sicli so von der Richtigkeit der Rechnung überzeugt, indem die

übrig bleibenden Fehler, die unvermeidliche Unsicherheit der angewandten

Logarithmentafeln nicht übersteigen sollen, so v^ird man gewöhnlich eine sogen.

Ephemeride rechnen, entweder um alle Beobachtungen mit der berechneten

Bahn zu vergleichen, oder auch um dem Beobachter das Mittel an die Hand

zu geben, den Himmelskörper weiter zu verfolgen.

Bei den Planeten wird ihrer meist regelmässigen Bewegung wegen die Con-

struction der Ephemeride erst nach einer 20— 30tägigen Beobachtungsdauer er-

folgen, bei Kometen erfolgt dies ihrer unregelmässigen geocentrischen Bewegung

wegen schon nach einigen Tagen; für beide Himmelskörper ist es nothvvendig,

die scheinbare geocentrische Bahn während der Dauer einer Opposition (Planeten)

oder der Dauer der Sichtbarkeit (Kometen) darzustellen. Zu diesem Behufe

wird es am besten sein, den Aequator als Grundebene zu wählen, da die

Beobachtungen in Rectascension und Deklination gegeben sind. Die astro-

nomischen Jahrbücher geben die geocentrischen äquatorealen Sonnencoordinaten.

Um zunächst den Fall der Planetenbewegung zu erledigen, wäre es zeitraubend,

die heliocentrischen Aequatorcoordinaten in der Form

X = r sin a' sin {A' -f- v)

y =. r sin b' sin {B' -\- v)

z = r sin c' sin (C 4- v)

vorauszusetzen, da der jedesmalige Uebergang von E auf v eine bedeutende

Mehrarbeit verursacht. Deshalb hat Gauss vorgeschlagen, ein anderes System

von Constanten einzuführen. Löst man die Klammerausdrücke auf, so wird

X = r sin a' sin Ä cos v + r sin a' cos A' sin v

y = r sin b' sin B' cosv-+-r sin b' cos B' sin v

z = r sin c' sin C cosv + r sin c' cos C sin v.

Berücksichtigt man die Formeln

r sin V = a sin E cos ^

r cosv = acos E — a sin 9
und setzt

a sin a' sin Ä = l sin L
a sin a' cos 9 cos A' = /cos L
— sin 9 / sin X = X

<? sin b' sin B' = m sinM
a sin b' cos 9 cos B = m cosM
— sin (fmsinM=y.
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a sin c' sin C = n sinN
a sin c' cos cp cos C = n cos JV
— sin <p n sin JV= \,

so werden die heliocentrischen Aequatorcoordinaten des Himmelskörpers

X = Isin {E ->r L) -\- \

y z= m sin {E + M) + ji,

z = n sin {£ + JV) + v

Bei sogen. Aufsuchungs-Ephemeriden (sweeping ephemeris), welche vollständig

ausreichend mit vierstelligen Logarithmentafeln gerechnet werden, wählt man
als Zeitintervall zwischen den einzelnen Ephemeridenorten bei Planeten 20 Tage
wegen ihrer ziemlicli regelmässigen scheinbaren Bewegung (Jahresephemeriden

des »Berliner astron. Jahrbuches«); bei den Kometen hingegen wird man dies

Intervall wegen ihrer meist unregelmässigen scheinbaren Bewegung beträchtlich

reduciren müssen; doch wird erfahrungsgemäss ein Intervall von 4 Tagen als

vollkommen ausreichend angenommen werden können.

Handelt es sich jedoch um solche Ephemeriden, mit denen die Beob-
achtungen direkt verglichen werden, um die Fehler von Planetentafeln oder Ele-

menten zu bestimmen (Oppositionsephemeriden des »Berliner astron. Jahrbuches«,

Transitephemeriden des »Nautical Almanac«), oder um aus den Beobachtungen,

während der Sichtbarkeitsperiode eines Himmelskörpers sogen. Normalorte zur

weiteren Verbesserung der Bahn zu erlangen, so ist man von einer gewissen

Willkür in betreff des zu wählenden Intervalles nicht frei. Meistens werden die

Orte von zwei zu zwei Tagen mit sechs- oder siebenstelligen Logarithmentafeln

gerechnet, worauf die Erweiterung der Ephemeride von Tag zu Tag durch In-

terpolation erfolgt. Indessen kann es vorkommen, dass das betreffende Inter-

vall merklich eingeengt, ja in besonderen Fällen auf eine Stunde festgesetzt

werden muss.

Dies ist namentlich der Fall bei Kometen von sehr kleiner Periheldistanz

in der Sonnennähe (Komet 1843) oder bei Kometen, die in ihrer scheinbaren

Bahn dem Aequatorpol nahe kommen (Komet Swift 1879); in dem letzteren

Falle wird man zunächst die Grössen

X + X, y -¥ V, z -\- Z
von Tag zu Tag berechnen und erst diese in Intervallen von Stunde zu Stunde

interpoliren; dabei wird man sich begnügen, die mittleren Orte anzusetzen, da

wohl selten ein Komet bei 8 = 88° und höheren Graden der Deklination beob-

achtet wird; sollte indessen doch die Nothwendigkeit vorliegen, den scheinbaren

Ort abzuleiten, so wird man sich mit Vortheil der Formeln bedienen, welche

W. Fabritius in den »Astron. Nachrichten« Bd. 87, No. 2072 und 2073 ent-

wickelt hat.

Die aus den Gleichungen

X -\- X = p cos 8 cos a
,

y -^ y = p cos 8 sin a

Z -\- z = p sin 8

berechneten Werthe von a und 8 sind mittlere, da die Elemente auf das mittlere

Aequinoctium des Jahresanfanges bezogen sind. Die Reduction auf den schein-

baren Ort wird mit Hilfe der Formeln

äa^ H- äa^ =/ -\- g- sin (G +- a) ^ang S

d8j^ -^ dh^= g cos {G -\- a)
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ausgeführt, welche mit ihrem Vorzeichen an den Ephemeridenort angebracht

werden; wegen ihrer geringen Grösse und Aenderung wird man dieselben meist

in grossen Intervallen mit vierstelligen Logarithmentafeln berechnen und dann

auf das Ephemeriden-Zeitintervall interpoliren.

Der Aberration wird auf folgende Weise Rechnung getragen; die Ephemeriden

geben unter dem Titel »Aberrationszeit« gewöhnlich die Grösse

497*-83.p.

Diese Zeit wird mit negativen Vorzeichen an die Beobachtangszeit angebracht.

Es versteht sich von selbst, dass die Beobachtungszeit durch Anbringung der

Meridiandifferenz auf jenen Meridian reducirt werden muss, für welchen die

Ephemeride gilt.

Die Parallaxe wird nach den bekannten Formeln gerechnet und mit ent-

sprechendem Zeichen an die beobachtete Rectascension und Deklination an-

gebracht; erst, wenn die Beobachtungen auf diese Weise korrigirt sind, werden

dieselben unmittelbar mit der Ephemeride vergleichbar sein.

Obwohl der Fall einer hyperbolischen Bahn bei ersten Bahnbestimmungen

selten vorkommt (ausser den von Encke »Astron. Nachrichten« Bd. 27, No. 641,

bei dem Kometen von 1843 und von Gould im »Astronomical Journal« vol. I bei

dem Kometen 1847 V angeführten zwei Fällen ist mir kein anderer bekannt)

so soll doch an dieser Stelle das Beispiel der »Theoria motus« (Art. 21 und ff.

und 105) angeführt werden, zumal sich das Verfahren innig an das in der Ellipse

befolgte anschliesst.

Bekanntlich ist, wenn b die kleine Axe der Hyperbel bedeutet i),

^2 = ^2 (1 _ ^2)

und da
^ > 1,

so ist b nothwendig imaginär; da ferner der Parameter p wesentlich positiv

ist und

^ a

ist, so wird die grosse Halbaxe a negativ und damit der Ausdruck

k-\/\-\-ni
{*
= 3

imaginär.

Die Grösse r sinv ist reell, daher wegen Gleichung (16) sin E imaginär. Es

gilt aber auch bei der Hyperbel mit Vernachlässigung von m die Gleichung

—^ = -ß — e sin E,

es muss also auch E imaginär werden; setzen wir

E = iu sin E = jp , (/ = y— 1)

worin wie bekannt c die Basis des natürlichen Logarithmensystemes ist, so wird

C-" — c+" kt
ui — e x-r = 3—

oder
1 kt— « — -^e{c-^ — c+^0 =

i-

;

setzt man

•") W. Klinkerfues, Theoretische Astronomie. Braunschweig i87l,pag. 16, 17, 23 und 24.

VA1.ENTINER, Astronomie, I. 32
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c—^ = tang ^ F,

SO wird

log nat tang -^
kt

-\- e cotang F = j = M

,

m
für das Perihel wird F= 90°, also, wenn man den entsprechenden Werth der

»Theoria motus« Fm setzt,

i^ = 90° + Fm.
Endlich ist

F y tang -ö — K'
F

cotang g-

sm
E

cos -^ =
y tang Y "+

r ^^^^^S

2 2/

'""s f= 14^ «'-^ («°+ f ) = }/^ '-^ («°-f)
r = a{^ — e cosec F).

Zur Auflösung der transcen-

denten Gleichung in erster Nähe-

rung, wird man mit Vortheil die

von Klinkerfues (a. a. O., pag. 23)

angeführte graphische Auflösung

benutzen. Auf der Abscissenaxe

(Fig. 137) werden die Werthe

F
log nat tang -r-

,

ent-auf der Ordinatenaxe die

sprechenden Werthe

cotang F
aufgetragen, wobei man eineCurve

von nebenstehender Gestalt erhält;

darauf werden die Werthe F mar-

kirt. Durch den Punkt M, dessen

Abscisse gleich ist dem Bogen M,

der mittleren Anomalie, ziehe man
die Gerade Mg so, dass dieselbe

mit der positiven Richtung der

Abscissenaxe den Winkel

tang Omq = —

einschliesst; dann giebt der Durch-

schnitt der Geraden mit der Curve

einen genäherten Werth von F,

der nach der Regula falsi ver-

bessert werden kann.

Um die hyperbolischen Ele-

mente zu finden (Knoten, Neigung

und Argumente der Breite werden

^ wie in der Ellipse berechnet),
oy^ h ^ 50 w so ^o-l_ ^^^^^ ^^^^ j.g Rechnung bis zur

^^•^^''^ Ermittelung des ^" wie in der

Ellipse durch, da, wie dort angegeben wurde, wegen Vernachlässigung der Grösse \

der HANSEN'sche Kettenbruch auch für die Hyperbel und Parabel gilt. Hat

man j'" gefunden, so ergeben die Formeln der »Tbeoria motus« Art. 99 und ff.
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tang 2« = 2|/a(l + z) tang ^ =
tang

Uo — u
- tang 2 n

sm i /
—

ß =

tang 2 A"=

tang 2 n

ß

tang ({<

2 j/« <j> /a«^ 2 ü)

^3 — ^1
cos 2 tu ^m n

2(/— 2)

ß = a |/^3 _ 1

= -|/^2 _ 1

1

/ä«^ -g- = sin {N H- «)

sin {N— ti)

cos (iVH- «) /a^^ -^

cos {N— n) tang -^

Setzt man die Zeiten vom Perihel bis zum ersten, bezüglich zweiten Ort

T-j und r-f-y,

so wird

3 r

^(?j 2«

^ Ä?;^^ 2 ?/

cos "IN
log nattang (45° + n>]•

Es sei gegeben

^ ^ = 24° 6' 0-"0 Ä?^ ri = 0-0333585 logr^ = 0-2008541

/= 51-4979,

aus

]y^=/^;?^(45°+ü))

(»Theoria motus«, Artikel 89 ff.) findet man
CO = 2° 45' 28"-5

/ = 0-0579604

h = -m^ = 0-064437.

Aus dem HANSEN'schen Kettenbruche ergiebt sich

nf'

log h
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l0g{y- -\)
logy"

logy"^

= 8-824142

= 0-028044

= 0-056088

log z

^logz{\

log'L

« = 4'

= 7-874267

z) = 0-003239

z) = 8-938753

= 0-301030

logtangln = 9-239783

In = 9° 51' 12-"^

55' 36'"4

log sin - = 9-611012

log-]/r^ r^ =0-117106

compl log tang2^=0-760217
log ß

= 0-488335

log tang ^ =9-886304

logtx =0-602031

logp = 0-374639

, , /l . u^ — u,\
compl log I -^ stn~——- \ = 0-690018

log tang 2 o)

compl log cos 2 tu

log sin 4"

log tang 2N

= 8-984833

= 0-002015

= 9-785279

= 9-462145

log tang -^—

^

iog\^tang^n\

compl log (/ — z)

log tang (|;

t
2

log sin {N— n) =^

compl log cos {JV-\- n) =

log cotang -^ =

= 9-650620

= 8-938753

= 1-296931

= 9-886304

= 37° 35' 3-"7

= 18° 47' 31-"9

8-740634

0-011291

0-468169

log tang
2

?^
2

2iV^
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/ = 51-4974

Y = 25-7487

7 = 39-6633.

Also die Zeit, bezüglich vom ersten oder zweiten Orte bis zum Perihel:

T—t^^ T—^= 13-9146 T—t^ = 7+ |- = 65-4120.

ni. Bahnbestimmung in einer Parabel.

a) Vorbereitung der Beobachtungen.

Da die Vorbereitung der Beobachtungen schon früher erledigt wurde,

werden wir uns mit einer kurzen Zusammenfassung der Vorschriften begnügen

Die Kometenbeobachtungen sind ungleich unsicherer als die der Planeten,

und es werden überdies meistens die ersten Bahnbestimmungen zum Zwecke der

Aufsuchungsephemeriden aus einem kleinen Zeitintervall abgeleitet; es wäre

deshalb unnöthig die Kometenbeobachtungen mit jener Schärfe zu reduciren

wie etwa die Planetenbeobachtungen durch Einführung des locus fictus, vielmelir

wird man entweder die Correctionen

da.^ H- do.^ 4- da.^ dd^ -+ dB^ -\- d8.^

nach einem Vorschlage Oppolzer's an die beobachteten Rectascensionen und
Deklinationen mit verkehrten Vorzeichen anbringen und die so corrigirten

Werthe mit der mittleren Schiefe der Eklipktik für den Jahresanfang in

Länge und Breite verwandeln ; oder man wird die beobachteten Rectascensionen

und Deklinationen unmittelbar mit der scheinbaren Schiefe der Ekliptik
für den Beobachtungstag in Länge und Breite umsetzen; an die so gewonnenen
Längen werden [Präcession + Nutation] in Länge mit dem negativen Zeichen

angebracht, während die Breite ungeändert bleibt. Dieses letztere Verfahren

berücksichtigt also nur die Correctionen

da^ 4- dcci^ und d8^ + dB^

in Rectascension und Deklination. Oppolzer's Vorschlag kann aber um so eher

Berücksichtigung finden, weil damit theilweise die Aberration durch die Fixstern-

aberration berücksichtigt wird, dann aber auch, was eigentlich die Hauptsache

ist, die Anwendung desselben beinahe keine Mehrarbeit erfordert, denn die Beob-

achter pflegen bei den ersten angestellten Beobachtungen meist den mittleren

Ort der Vergleichsterne, die Differenz J) — a^, und ^ — 8^ und endlich die

scheinbaren Orte der Kometen anzugeben, um dem Rechner einigermaassen die

Möglichkeit zu geben die Rechnungen zu controlliren. Bringt man unmittelbar

an den mittleren Ort des oder der Vergleichsterne die Differenz ^ — a^ und

^—8^ an, so erhält man die von Oppolzer geforderten Daten ohne weitere

Rechnung.

b) Aufstellung der Grundgleichungen des Bahnbestimmungsproblems
und Ermittelung der Elemente.

Bekanntlich kann man die Parabel als den einen Grenzfall der Ellipse,

nämlich als eine Ellipse mit unendlich grosser Halbaxe a betrachten. Soll also

die doppelte Sectorfläche bestimmt werden, so muss man sich eines anderen

Verfahrens als bei der Ellipse und der Hyperbel bedienen. Setzen wir

p = a{l — e^)

und berücksichtigen, dass die Entfernung des Perihels ^ vom Brennpunkte
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^=2
ist, so erhält man unter Vernachlässigung der Masse aus Gleichung (6)

und durch Integration

es ist aber

eine Gleichung, die sich einfach aus der Polargleichung der Parabel

r =
1 + cosv

ergiebt; daher wird

ki^qt^ ^'f-^ + Q =
^'J

(l + ^^ng^
l)

^ [fang |) + C,

cos Y
„ / 2' 1 , V\

+ Q,

rechnet man v und / vom Perihel aus, so wird

und

kf V \ „ V= tang o + T ^^^S -

oder

Der Ausdruck

|/2^l * 2 ' 3
'=»2

ißq
Ibkt V ^^ ^ V

=-T = 75 /««<? 2 + 25 ^ang^ ^
•

75^

l/2^t

hat den Namen mittlere tägliche parabolische Bewegung erhalten nach

Analogie mit den entsprechenden Werthen der Ellipse und Hyperbel. Die Grösse

rechts vom Gleichheitszeichen wurde zuerst von Barker i) mit dem Argumente v

tabulirt; diese Tafel führt daher den Namen BARKER'sche Tafel und vermittelt

den Zusammenhang der wahren Anomalie mit der seit dem Periheldurchgange

verflossenen Zeit. Oppolzer hat bequemer für den rechnerischen Gebrauch die

Grösse
1/2 f V 1 ^ v\ ^

in eine Tafel gebracht (s. dieselbe am Schluss des Werkes). Nennen wir die

Zeiten, welche vom Periheldurchgange bis zur ersten, bezüglich zweiten Beob-

achtung verflossen sind

so wird

dann ist der doppelte Sector
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.j^ ^z — '^x

^^^g'Ung^-tang"^) \ \ + ^L Lang "^ - tang "^y] .

^cos —^ /r/9 f —

^

' J-COS ^ COS ^
Setzt man

^3 — g^i _ ^
2

-^

und berücksichtigt

V
cos

2

so wird

Z'a — V.
cos

Co a,
COS -j cos —

cosf'\fr7rl z;^ v^ sinfl/r, :-^-^ tang-^- tang^^-^
und damit

y q
o q^

Es ist aber

^z;^;-!/ = I sin -^ cos -^ — sin -k- cos-^\^
V 2 2 2 2y

sin^f= ^ + -^ _ 2 cosf 1—

^^'^V = 7^ [^1 + ^'3 ~ 2 cosf-\/r^r^ ].

Führt man die Sehne s^ zwischen dem ersten und dritten Ort ein, so ergiebt

sich aus dem Dreiecke r^, r^, s^

rn.-f—^ l/(^l + ^3 + ^2)(^1 + ^3 — S ^)

Das positive Zeichen gilt für heHocentrische Bewegungen, welche kleiner als

180° (/< 90^) sind, das negative für solche, welche grösser als 180° (/>90°)
sind. Ferner ist

y7,
sin/= y^i 4- ^-3 — 2 cos/Yrir.^ ,

da / niemals grösser als 180° werden kann, so ist das Vorzeichen der Wurzel

positiv. Setzt man für den Augenblick abkürzend

so wird
y^i + ^3 + -^2 = ^^ v^i + ^3 — 5"2 = ^^>

mn
cosf= =t—

2y^i^3

}— sinf = 1/ — (z«2 _|_ ^^2) -p PI fi

l//7 ' ^

oder
Vi

^——izz— sinf = m ^1 n.
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Damit erhalten wir

k{T^ — T^ = cosf'^r^ ^3 {tn =p i^) 4- -^ (/« q= n)^

nin \= ± -y (i'« =F ^) + -g (w =F ^)^

woraus endlich

^k{T^ - T,) = (r, -+-r, + s,)i zp {r, + r,- s,)^. (I)

Dies ist das berühmte sogenannte LAMBERx'sche Theorem; es ist eigentlich

von Euler zuerst aufgestellt worden; Lambert gebührt indessen das Verdienst,

es im Falle grosser Excentricitäten auf die übrigen Kegelschnitte ausgedehnt zu

haben 1). Diese Gleichung vermittelt auf algebraische Weise den Zusammenhang

zwischen der Zeit, den beiden Radienvectoren und der von ihnen eingeschlossenen

Sehne. Bei der elliptischen und hyperbolischen Bahn wird bekanntlich dieser

Zusammenhang durch transcendente Gleichungen hergestellt.

Zu bemerken ist endlich noch, dass das obere Zeichen für heliocentrische

Bewegungen < 180°, das untere für heliocentrische Bewegungen > 180° gilt.

Bei ersten Bahnbestimmungen ist der erste Fall (heliocentrische Bewegung < 180°)

fast der ausschUessliche. Ausnahmen hiervon bilden nur die Kometen von sehr

kurzer Periheldistanz, wenn sie in der Nähe des Perihels beobachtet werden.

Da ^2 bei ersten Bahnbestimmungen meist eine kleine Grösse im Verhältnisse

zu r^, ^3 ist, so würde die Ermittelung von T^ — T^ aus dieser Formel unsicher;

Encke hat im BerUner Jahrbuch für 1833 eine Umformung gegeben, die auch

ohne die von ihm gerechnete Hilfstafel eine scharfe Lösung erlaubt. Setzt man

ri = ,

^^
sin 9 = 4^ (% -4= = 0-025576

)

V^i-^^z)^ ys V 1/8 /

3 stn -pr

so wird

r, = 2k (T, -T,) ,x = -^Vcos ^
TgJX

ist 9 < 45°, so giebt es nur eine Lösung (v^ — z'^ < 180°); für 9 > 45° giebt

es die Lösungen „ , „ ^^
9 und 180° — 9,

wobei die zweite zu nehmen ist (v^ — ^1 > 180°). Aus dieser ENCKE'schen

Transformation findet man einen sehr eleganten Ausdruck für den Werth Sector

durch Dreieck nach Formel I*.

Nennt man
3

so wird

^'-V2
sin 90 =
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Um die Bedingung einzuführen, dass die drei beobachteten Orte in einer

Parabel liegen, berücksichtige man, dass

ist, und wegen

ist; es ist also

daher

und

es ist aber

f^ ^3 — ^1 IIA — f , 11
J 2 2 -^

"^
2

\ y = cosf- y-^— sinf sin ^ ,

cotangf cosecf

tang -f = -^—
, . ,——- = cotangf — \ — cosecf,

cofangf^ y^''^ + ^3_+^^ )(^i + ^3-^2)

Vi^l — ^3 + •^2)(— ^1 + ^3 + -^2)

cosecf= 2^97.3

daher
1/(^1 — ^3 + •^2)(- ^1 + ''3 + -^2)

^ang ^ = y(^i + ^3 + ^2)(^i + ^3 - -^2) — 2 ^1
_

2 yC^i — ^3 + ^2)(— ^1 + ^3 + -^2)

Durch ganz ähnliche Betrachtungen findet man v^ aus r^, r^ und .^3 und daher

v^ yjr^ ^r^+s^){r^ -^r^— s^) — 2 r^

2 y(^i — ^2 H- ^3)(— ^1 H- ^-2 + -^3)

folglich

V(^l -+- ^3 + ^2)(^l + ^3 — -^2) — 2ri ^ -|/^i+r2+ Jf3)(ri+^2— -^3)— 2^1 .jj.

y(^l — ^3 + ^2)(— ^iH- ^3 + ^2) y(^l — ^2 + ^z){— ^1+ ^2 + -^3)

Fügt man den Gleichungen (I) und (II) als dritte die Bedingung einer

durch den Sonnenmittelpunkt gehenden Ebene hinzu, nämlich

JCg^l -^1^2 •^3^1 •^1^3

SO hat man die Grundgleichungen des Kometenproblemes in ihrer einfachsten

Form, wie sie von Olbers in seiner bekannten Abhandlung (Auflage von Encke

1847) § S aufgestellt worden sind.

Um das Wesen der OLBERs'schen Methode zu erläutern, kehren wir zu den

Ausdrücken für die heliocentrischen Coordinaten zurück, ersetzen aber die

dort gebrauchten Erdlängen L durch die Sonnenlängen Q, ferner die curtirten

Distanzen von der Erde A durch die wirklichen Distanzen p und vernachlässigen

die Sonnenbreite; dann ist

x^ = Pj cos X^ cos ßi
— R^ cos 0^ x^ = pg cos \^ cos ßj — -^2 '^^^ 02

jVj = p, sin Xi cos ßi
— R^ sin 0, y^ = i^.^sin Xg cos ß2 — R^ sin 02

^1 = Pi ^^^ ßi ^2 = P2 ^^^ ß2

X.^ = p3 cos X^COS ß 3 — i?3 ^^»^ 03
y.^ = p3 J-2>^ Xj^«?^ ß3 — i?3 «'« 03
^3 = p3jZ>/ß3

und es ergeben sich daraus die Bedingungsgleichungen für die Ebene
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+ [^1^2] (P3 ^^^ ^3 <:<^s ßs — ^3 ^^^ Os)
= V'i^'z] (Pi ^»^ ^1 ^^-^ ßi — -^1 ^^^ Ol) — [^i^'s] (p2 ^^^^ ^2 ^^-^ ßa — ^2 ^^'^^ O2)

+ [^"1^2] (Ps •^^'^ ^3 '^^•^ ßs — -^3 -^^^ Os)
= [^2^3] 9l^»i ßl — [^1^3] P2^^'^ ß2 + [^l''2] P3 -f^'^ ßs-

Eliminirt man aus diesen Gleichungen p, und [r^r^], so findet man

^ [^2^3] -rm ß^ <:^^ ß^ sin (0g — Xg) — cos^^ sin ßg w/ (02 — XJ
kl=^2] -^^^ ß2 ^^^ ß3 -^^'^ (02 — ^3) — ^^^ ß2 -^^'^ ßs -^^'^ (02 ~ ^2)

[^1^2] -^1 -y^'^^ ß2 ^"^ (02 — 0l) — -^3 ^"'^^ ß2 ^^'^ (©3 — 02)
sin ßa cos ßg 5m (02 — Xg) — f<?^ ßg «>? ßg sin (02 — Xg) '

Es ist aber
[i?2^g] = i?2i?3^m(03-02)
iR^R,] = E,R^sin{Q^-Q,).

Schreibt man nun den Ausdruck für pg in der Form

P3 = ^Pi + ^h
so ist

\_r,r,] _ [R,R,]

^ _ '''' ßg [''i''2] [^1^2]
R^ sin (02 — 0i) siji ^^cos ^^sin (02— Xg) — cos ^^sin'^^sin^Q)^— ^2)

Führt man die bekannten Reihenentwicklungen

[^1^2] ^3 v

[^A]~X3 V

1 ^l' - ^3'
, 1 ^l' + X3' ^^^2

6 /-g^ """4 ^2* ^/
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dadurch wird nebst den äusseren Beobachtungen die Lage dieses grössten

Kreises gegen die EkHptik für die mittlere Beobachtung als Bestimmungsstück

eingeführt, so dass die Zahl der Bestimmungsstücke auf fünf reducirt wird.

Quadrirt und addirt man die Gleichungen für x-^^y^z^ und x^y^z^, so er-

sieht sich

r2 = j^2 _ 2p,i?, cos (Xi - Ol) cos ßi + pi^

/-g» = Ji,^ - 2P3 i?3 cos (X3 - O3) ^OS ßg + P32
^ ^

P3 = ^Pl
Ferner erhalten wir, da

^2 = ^^2 _^_ r2 _ 2pi7?3 ^^.yßi ^^^ (X^ — ©3) + 1^^R^ cos^^ cos (X3 — 0J
- 2i?i^3 cos (03 - 0i) - 2piP3 cos (X3 - X,) ^^5 ^^cos ß., (4)

— 2piP3 sin Pi WZ ßg

.

Endlich ist (pag. 504)

6 ^(7^3 - T^ = 6x2 = (^'i + ^3 + ^2# + C^'i + ^3 - ^2)^ (5)

Die Gleichungen (1) bis (5) lösen das Problem, durch Versuche eine geo-

centrische Distanz des Kometen von der Erde zu finden, vollständig. Es wird nach

den Formeln (1) und (2) zunächst das Verhältniss der geocentrischen Distanzen

im ersten und dritten Ort bestimmt; dann werden nach den Formeln (3) und (4)

unter der Annahme eines Werthes für pj (aus praktischen Gründen meist pj = 1)

die Werthe von r^, r^ und s,^ gerechnet, und mit Hilfe dieser Werthe die

Zwischenzeit nach der Gleichung (5) ermittelt. Stimmt die berechnete Zwischen-

zeit mit der beobachteten überein, so ist die Annahme von p^ richtig gewesen.

Meistens ist dies indessen nicht der Fall, und man wird den Werth von p^

variiren müssen, bis genügende Uebereinstimmung erfolgt. Im späteren Verlaufe

werden wir sehen, dass auch die Annahme

^1 + ^3 = 2

bei dem ersten Versuche als Näherung angenommen werden kann; überhaupt

kann man sich bei der Lichtstärke und Objectivöfifnung der heut zu Tage zur

Entdeckung von Kometen angewandten Fernrohre nur von bestimmten prakti-

schen Regeln über die Annahme der einen oder anderen Grösse leiten lassen.

Hat man so die Grössen p^ und pg ermittelt, so geben die Formeln

Pi cos (Xi — 0i) cos ßi
—

ü^i = rj cos b^ cos (/^ — 0^)

Pi sin (Xj — 0i) cos ßi
= r^ cos b^ sin (/^ — 0i)

Pi «'«ßi = r^ sin b^

P3 <^0^ (^3 — 03) ^^-^ ß3 — ^3 = ^3 ^^-^ ^3 <^^-^ (^3 — 03)

P3 sin (X3 — 03) cos ßg = ^3 cos ^3 sin {l^ — ©3)

pgj/^ßg =r^sinb^

die Grössen r^, l^, b^ und r^, /g, b^ (Uebergang auf den hehocentrischen Ort).

Die so erhaltenen Werthe von r^ und r^ müssen mit den früher gefundenen

übereinstimmen, eine Probe, die indessen nur die Gleichungen (3) prüft.

Der Knoten und die Neigung der Bahn werden nach den bekannten Formeln

(pag. 488) berechnet

tang isiti (/^ — ft) = tangb^

tang b^ — tang b^ cos {l^ — l^)
tang t cos (/, - ii)

=
^(/3 _ /^)

•

Dabei ist zu beachten, dass im Falle abnehmender heliocentrischer Längen

(retrograde Bewegung), also für

/g — /j negativ
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nach GAUSs'scher Zählweise tang i negativ zu nehmen ist, während im Falle

wachsender heliocentrischer Längen, also für

/g — ly positiv

tangi ebenfalls positiv gerechnet wird. Die Argumente der Breite u^ und u^

werden nach den Gleichungen gefunden (pag. 488)

tang
?/i
= taiig (/, — ^) sec i tang u^ = tang (/g — Sl) sec i.

Bezüglich der Quadranten von u^ und u^ mag die Bemerkung gelten, dass

dieselben mit Hilfe der leicht zu beweisenden Gleichungen

sin b. . sin bo
smu-, = —:

—

7- smuo =
sm i sm i

bestimmt werden; ist i nahe gleich 90°, so empfehlen sich die Formeln

tangb^ tangb^
^ <f ^1 —-

^^^ (/^ __ ^^ ^ifj_ i
<s 3 — ^^^ ^/^ _ ^ ^/^ j

•

Wegen der Relation

muss sein

Uo — 2<fi = V'.

Uo — U^ TA^'i — ''3 + •^2)(— ^1 + ^3 + -^2)tang^^ -\ (r, + ^3 + s-^r^ + r^ - s,)
'

woraus sich eine weitere Probe für die Richtigkeit der Coefficienten der Gleichung

(4) ergiebt. Die Werthe von r^^, r^ und s<^ sind aus den Versuchen zu ent-

nehmen; sollten sich, was bei der Kleinheit des Winkels u^ — u^ bei ersten

Bahnbestimmungen unvermeidlich ist, Differenzen ergeben, so wird man entweder

den Werth aus tangu^ und tangu.^ beibehalten, oder, wenn man diesen Werth mit

{u^ — u^ d

bezeichnet, jenen aus den Versuchen genommenen mit

die Grössen u^ und u^ um die Beträge corrigiren

^^1 = ¥ [(^3 — ^1) ^ — (^3 — ^l)/"]

A Z/fg = — b.U^.

Die Ermittlung der Grössen v^ und v^ erfolgt mit Hilfe der folgenden

Gleichungen, Es ist nämlich wegen

V.I — Z'i u^ — u^

2

rnfnncotang—^—^r

—

— COsec —

^

Da nun

1 V. J_— cos -z- =^ 1— .

q 2 yr^

Z/g = Z;^ _t- (u^ — U^)

ist, so findet man die Zeit des Durchganges durch das Perihel T
T== t^—M.yq^ T=t^ — M^ ^1,

worin M aus der BARKER'schen Tafel nach Oppolzer's Annahme entnommen

wird. Die Uebereinstimmung der Werthe T muss eine vollständige innerhalb

der Unsicherheit der logarithmischen Rechnung sein; der Werth M ist nach

Oppolzer
1/2 r V 1 „

-^ \tang 2+3 ^^^^
I)

J
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Wendet man die BARKER'sche Tafel in ihrer ursprünglichen Form an und

nennt J/' den Tafel werth, so ist

M= M' n

logn = 0-039872.

Endlich muss
(O =z Uo Vo = u^

Hat man auf diese Weise die Elemente berechnet, so sucht man aus der

Zeit des Periheldurchganges T und der mittleren Beobachtungszeit f^ mit Hilfe

der BARKER'schen Tafel den zugehörigen Werth

damit wird
u^ = z/g H- tu,

und mit Hilfe der Formeln

P2 cos ßg cos (X2 — 9>) = ^2 ^^^ ^2 + -^2 '^^ (02 — ^)

P2 cos ßg sin (Xg — ft) = ^2 ^^^ ^2 '^^^ ^ '^ -^2 ^^^^ (02— ^)

P2 jm ßa = ''2 ^^^ ^'2 ^^^ ^•

Sind Xg" und ßg" die aus vorstehenden Gleichungen berechneten Werthe, Xg

und ßa die beobachteten, so sollte wegen Einführung der die mittlere Beob-

achtung und den mittleren Sonnenort enthaltenden Ebene als fünftes Datum der

Bahnbestimmung die Gleichung

sin (X, — G,) ^ sin (XgQ — QJ
/««^ßj tang^§

streng erfüllt sein; treten Differenzen auf, so sind diese in Beobachtungsfehlern,

etwaiger Ellipticität der Bahn etc. zu suchen, und man wendet den sogen. Kunst-

griff von Carlini an, indem man log cotangJ um so viele Einheiten der letzten

Stelle im verkehrten Sinne ändert, als diese Werthe von einander abweichen;

mit dem so geänderten Werthe von cotangJ ^^nd die Rechnung neuerdings durch-

geführt. Im Grunde genommen ist ein diesem analoges Verfahren schon von

Gauss (Summarische Uebersicht etc., Monatl. Correspondenz, Bd. 20, pag. 221)

bei der Verbesserung einer Planetenbahn vorgeschlagen worden.

Es erübrigt noch die von Gauss (Monatl. Corr., Bd. 28, pag. 504 ss.) ein-

geführten Vereinfachungen 1) zum Zwecke leichterer numerischer Rechnung an-

zuführen. Die Gleichungen (3) für die Radienvectoren lauten:

^i^=Pi' + A^ - 2pii?i^^:f ßif^:r (>^i— 0i)
ri= M''^^^+Ri-^M9^R^cos^^cos{\,-(d^).

In Fig. 138 sei das Centrum der schein-

baren Himmelskugel die Erde E\ T sei der

Widderpunkt, S^ der erste Sonnenort, K
der erste Kometenort, KK^' senkrecht auf

die Ekliptik NS^K^\ also

KK,' = ßi

sei die Elongation des Kometen von der Sonne

Winkel KS^K^' = F^
und

^\ *^i
^=^ ^1 — 01»

dann wird ^^-^^^'^

*) Es sind dies nicht mehr die GAUSS'schen Vereinfachungen in ihrer eigentlichen Form,

sondern die durch Einführung neuer Hilfswinkel transformirten GAUSs'schen Annahmen.
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COS
(j^i
= COS ßi cos (Xj 0j)

sin 41 1 cos P^ = cos^^ sin (X^ — 0^)
sin 4»! sin P^ = sin ßj

und ebenso für den dritten Ort

cos tj^a = cos ßj «r^j- (X3 — Qg)
^m <j^3 ^^^ i-3 = ^^^ ßg «J^ (X3— 0g)
sin 4 3 j/« -P3 = jz';? ßg,

damit wird

Setzt man
^3 = yC^Pi - i?3 ^^^ l^a)' + ^3' ^^'^

'i^-

i?j <:t7x (j^j =/i i?i ^m <]>] = -5,

M ~^^ M ~^3'
so erhält man

r. = l/(p. -/x)^ + ^1^ = ^, ]/l +
(^f^)'

r = ^y(p, - A)^ + ^3"^ = MB^\ + (^^^^)^
Führt man die Hilfswinkel 0^ und 83 durch die Gleichungen

J:zl^^tang^, _P3^-^i ^^tang^, l^^—l^ = tang

ein, so werden
r^ = i?, «« tj^j sec Oj ^3 = i?3 siti ^3 ^^^ 63 .

Für die Sehne s wurde Gleichung (4) gefunden

s^ = [(J/pi cos X3 cos ßj — pi <;<?j' Xj <:^5 ßj) — (-/?3 f^j 03 — i?j ^<?^ 0i)]^ +
+ [Mp^ sin X3 «r«?^ ßj — p^ sifi X^ cos ßJ — (i?3 ^m 03 — i?^ ^m 0^)]^

+ {M^^sin ß3 — p] sin^^y

.

Substituiren wir

i?3 iT^^ 03 — i?i ^^^ 0^ = g cos G
i?3 sinQ^ — i?j sin 0, = ^ «'« G

oder wenn man die Längen von 0i aus zählt

P, cos (03 - J _ i?^ = ^ ^^, {G - J
^3 -^^'^ (03 - 0.) =gsin{G- 0,),

so ist

g die Sehne der Erdbahn vom ersten zum dritten Ort,

G die Länge des dritten Erdortes vom ersten aus gesehen.

Es sei (Fig. 139) die JS^ F-Ebene die Ekliptik, der Anfangspunkt S die Sonne;

die positive ^-Axe Sy sei nach dem FrühHngspunkt, die positive F-Axe SY
nach dem Punkt von 90° Länge, die positive Z-Axe SZ nach dem Nordpol der

Ekliptik gerichtet; bezeichnet man die beiden Erdorte mit E^ und E^, die

Kometenorte mit K^ und K^ und zieht E^K gleich und parallel E^K^, so ist,

wenn man die Coordinaten von

K^ mit x-^,y-^f z^

K „ X, y, z

bezeichnet,

•^1 =^ Pi '^^•^ ßi '^^•^^i
— R\ <^os 01 x^ = p3 cos ßj cos Xg — R^ cos 03

y\ "= Pl ^^^ ßl ^^^ ^1 — -^1 -^^'^ 01 J^3 = Ps '^^•^ ßg -y/^^ X3 — i?3 sin 03
^l=Pl««ßl ^3=p3-^^'^ß3

J
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jc = Pj cos ßj cos \y — R^ cos 03
j; = Pj cos ßj sin Xj— i?3 sin Og
s = Pj sin^^.

-Jc(tJ

y% -yx = (ys —y) — (yi—y)
^3 — ^1 = (^3 — 2) — (^1 — 2)

ist, so wird, wenn man Ä'Ä'g mit p^Ä bezeichnet und die Länge und Breite

des Punktes K^ in Bezug auf K H und C genannt werden,

x^ — X = Pj A cos icosH =^ Mp^ cos ßg cos X3— p^ ^<?^ ß^ cos X^

^'a — y = 9i^i cos C ^/?2 Z? = J/pi ^<?i- ßg Jm X3 — pi i:^5 ß^ sin X^

— 5; = p^hsin C = Mp^sin ßj
— pj w^ ßj

i?i <r(?j Q^ = g cos G
R^ sin 01 = g sin G

und ferner

x^ — X = R^ cos 03
y^—y = RssinQ.,

daher

^2^ = (-^Pi cos l,cosH— g cos G)^

+ (//pi cos Z sinH— g sin'Gy+ h'^p^ sin"^

Z

oder

^Z= ^2 p^3 + ^2_ 2/«p,^mC ^^^ (G^ — ^).
In Bezug auf den Punkt X hat

K^ die sphärischen Coordinaten g, G,

^3 " }> » P» '^'^j ^» ^'

Macht man also für einen AugenbHck K
zum Centrum einer Kugel (Fig. 140) mit dem
Radius = 1 und nennt

K^' und K^'

die Durchschnittspunkte der Linien

KK^ und KK.^

mit der Kugelobei^äche, so ist

K^'M= G — H
und wenn man

(A. 140.)
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bezeichnet, so folgt

Daher wird

oder

Setzt man

so resultirt

macht man endlich

so wird

Winkel K^K^M= Q

cos
(f
= cosli cos (G — H)

sin 9 cos Q = cos C sin (G — H)
sin cp sin Q = sin ^.

= ^l/p.^
2^ ^ g'— COSrf^^-t —

= h ]/(p. -: COS
h (f ^^'^ ^

g g
cos

(f
= "^ -T sin

(f
= r

,

s, = /i y(^7=-^)M=i^

pi = cotang ft,

s^ = ^r cosec ^ = g sin 9 ^«^i'^^
•

c) Der Ausnahmefall.

Betrachten wir in dem Ausdrucke von 71/ [Gleichung (2)] den trigonometri-

schen Theil, nämlich

sin ßj cotangJ— cos ßj sin (X, — ©2)
cos ßä sin (X3 — Oa) — sin ßj cotang /'

worin
^2« (X2--02)

cotang T= r ^
,*^ tang'^^

so lässt sich eine Deutung desselben nach-

weisen. Ziehen wir nämlich (Fig. 141) den

grössten Kreis durch den mittleren Sonnen-

und Kometenort und fällen vom ersten

bezw. dritten Kometenort die sphärischen

Perpendikel/'^'" auf diesen grössten Kreis

(die Construction für den dritten Kometen-

ort wurde auf der Figur nicht durchge-

führt, um dieselbe nicht zu compliciren),

so folgt aus der Figur

sin tj;2' sin {P — /) = sinf

(A. 141.)

oder
sin

i(
2 ' sin /" cos /— sin^.^^ cos P' sinJ= siii p'

oder mit Rücksicht auf die früheren Entwicklungen (pag. 510)

sin tj^j' cos F' = cos ß^ sin (Xj — ©2)
sin tj^j' sin P' = sin ß^

,

damit wird

und ähnlich

Es folgt

sin p' = sin ^^cos J— cos ß^ sin (X^ — 0^) sinj

sinp'" = cos ßj sin (X3 — 0,) sinJ— sin ßg cosj.

sin p' sin ß^ cotang /— cos ßj sin (Xj — (J)^)

sinp'"
"^

cos ßj sin (X3 — 0^) — sin ßg cotangJ
'
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Es ist also der trigonometrische Theil von M gleich dem Verhältnisse der

sphärischen Peipendikel vom ]. und 3. Kometenorte auf den durch den mittleren

Sonnen- und Kometenort gelegten grössten Kreis. Liegen der erste und dritte

Kometenort in demselben grössten Kreise, so erhält man

und diesem unbestimmten Werthe wird sich M schon nähern, wenn der Fall

nur beiläufig eintritt.

Für diesen Fall schlägt Oppolzer vor, den grössten Kreis durch den mittleren

Kometenort so zu legen, dass die Summe der Quadrate des Zählers und Nenners

von M ein Maximum wird. Führen wir also dort statt der Grösse 02 des auf-

steigenden Knotens einen vorläufig beliebigen Werth 11 ein und nennen den

Winkel zwischen diesem neuen Kreise und dem Breitenkreise in der mittleren

Beobachtung W, so ergeben sich die P'ormeln

sinJ cos (Xg -- n) = cos W
sinjsifi (Xg— ri) = sin Wsin ßg

cos /= sin Wcos ßj.

Nach Einführung dieser Werthe in die Fundamentalgleichung und Ermittlung

des Maximums, welche Operationen ich hier der Kürze wegen übergehe, erhält

man zur Bestimmung der Grössen 11 und /, da es sich hier nur um eine ge-

näherte Erfüllung der Bedingung handelt

sin (Xj — 0) tangJ= fang ßg

cos(k,-ü)^ang/=- ß'Zß' '

worin / stets zwischen 0° und 90° zu wählen ist^).

Durch Elimination der Grösse pg aus den Fundamentalgleichungen erhält

man pj in der Form

worin

jif= [^ü^s]
^^'^

ßi (^os/— sin (X^ — n) cos ß, sin /
[f'i^i] sin (X3 — n) cos ßj sin /— sin ßj cos J

und

m = -w^ m r^ -I t(t^ ^1 sin (0, - n) -
sm{k^ — \\)cos^^stnj — sm'^^cosJWr^r^] ^ ^ ^

'

- -fc^ R, sin((:d, - n) + i?3 sin {Q, - H))

sind. Subtrahirt man von dem Klammerausdrucke die leicht zu beweisende auf

Null reducirte Gleichung

^^ R, sin (0, - n) - ||i|^ R, sin (0, - n) + ^3 sin (03 - D) = ,

so wird

„, W; \( [^2^z] _ [^2^s] \ o /o _ n^ _
^^ " sin (X3 — n) cos % sin /— sin ^, cos J \\ \r,r^ {R^R^ )^ ^^ ^

([r,r,] [R,R,]\
]

') Für den Fall, dass die Beobachtungen dem Pole der Ekliptik nahe liegen, also ß^ und

ßg sehr gross sind, wird man sich der strengen Formeln bedienen müssen, die Oppolzer in

seinem Lehrbuche I. Bd., 2. Aufl., pag. 284, gegeben hat. Da dieser Fall relativ selten ein-

tritt, so glaubte ich von der Angabe der Formeln Abstand nehmen zu dürfen.

Valentiner, Astronomie. 1. 35
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Ersetzt man die Symbole durch

[^2^3] ^1 /, 4^1 / 4 T,^ - T3^ \

Ferner

[^2^3] Ti / 4 Ti2 _ T32

K^g ] _ !i /', _ i ^2' — '^3'' \

so wird

^1
(,

4 T,^ - T3^ \

[J^l^A ^2 /^, 4 T,^ - T32 \

_ 4
^^'^-/

f
^

l \
^ sin (X3 — fl) cos ßg sm J — sin ßg cos / \{r^ + rg)" (i?i H- R^^J

(r (^2^ - ^3') ^2 ^^« (02 - n) - ^ (ti2 - T32) ^^ «•« (0, _ n))

.

Berücksichtigt man, dass man entwickeln kann

01 = 02 — at^3 + ^^i

03 = 02 + «^1 -t- ß^l'
und dass

"^aW — '^3^) — ^i(^f — "^3^) = 3x1X3X3

ist, so wird

„ = Ü«Z { ! \ \
sin (X3 — n) cos ß3 sin / — sin ß3 cos J V (^1 + ''3)"^

(-^i + -^3)^/

(xiX2i?2 ^^^^ (02 ~ n) + 3 «^1^2('fl — '^3) j
•

Das zweite Glied im letzten Faktor kann, weil es dritter Ordnung ist, ver-

nachlässigt werden, und man erhält

4 sinj

L (^1 + r^Y {R^ + R^r\sin (X3 — 11) cos ßg sinJ— sin ^^cos J
• xiX2i?2 ^^^ (02 — n)

.

Setzt man also

Tj jm ßi cotang /— i«« (Xj — H) ^t'.r ß^

T3 «';« (X3 — 0) ^<?^ ß3 — sin ^^ cotangJ
R^ sin (02 - n)F = 4tiT,

sin CX3 — II) cos ß3 — sin ßj cotangJ

(Ä, + Ä,)s •

so ist

^ = ^ +
(^ + ^ )3 "P^ P3 = il/pi + »2.

Auch hier lassen sich noch zweckmässige Umformungen zum leichteren

rechnerischen Gebrauche angeben. Indessen wird man die OppoLZER'sche Methode

der bedeutenden Mehrarbeit wegen (sie erfordert etwa die doppelte Zeit der

OLBERs'schen Methode) nur in den dringendsten Fällen in Anwendung bringen;

man wird vielmehr entweder nach der OLBERs'schen Methode die Bahnbestimmung

durchführen und mit Hilfe der gerechneten Elemente die Grösse J/ verbessern

oder durch irgend eine der später angegebenen Methoden die Grösse M der

Wahrheit näher bringen. (Eine Zusammenstellung der Formeln nach Oppolzer's

Methode findet sich bei dem Rechenbeispiele.)



Bahnbestimmung der Planeten und Kometen. 515

d) Mehrfache Lösungen des Problemes.

Obgleich die Möglichkeit einer mehrfachen Lösung des Kometenproblemes

schon aus den Grundgleichungen ersichtlich ist und um so mehr vermuthet

werden kann, als ja eigentlich die GAUSs'sche Methode, welche mehrfache

Lösungen zulässt, das parabolische Bahnbestimmungsproblem in sich enthält, so

war Oppolzer doch der erste, der in seinem »Lehrbuch der Bahnbestimmungen«

I. Bd., 2. Aufl. (1882), pag. 308 ff., die Untersuchung für die Parabel in Angriff

nahm.

Aus der Eui.ER'schen Gleichung I folgt genähert

t/277
und ferner ist

^i = (P2 — ^2 ^^^ "^^y -+- J^i ^^»^
i'2

•f 2 = (^^ P2 — <?" co^ ?)^ + S sin"^ 9 =
' 2

wo die Hilfsgrössen eine ähnliche Bedeutung für den zweiten Ort haben, wie

die früher abgeleiteten für den ersten und dritten Ort. Aus dem Ausdrucke

für die Geschwindigkeit eines Himmelskörpers in seiner Bahn [Gleichung (18)],

ergiebt sich genähert die Sehne der Erdbahn

g = Wz-^i)V-A-~ 1,

Daraus folgt unter Berücksichtigung der Grössen zweiter Ordnung der

Erdbahnexcentricität

J?

Es ist daher

- 2 —
.3 — 2^2i?|

oder

Setzt man

SO wird
(«2^2 _ 2cos^ax + l)2(;c2— 2cos<^2^ + 1) = 4i?| . (A)

Diese Gleichung sechsten Grades hat immer zwei imaginäre Wurzeln; denn

differenziirt man den Ausdruck und setzt denselben gleich Null, so wird der

Faktor
a^ x^— 2 cos (fi ax -i- 1 =0,

der, so lange x reell und ^^^ 9 <; ± 1 ist, niemals Null werden kann ; man er-

hält dann die folgende Gleichung dritten Grades i)

2{a^ X — a cos 9) (x^ — 2 cos '\)2X -\- 1) +
+ (a^ x^ — 2 cos (fax-i- 1) (x — cos tj^g) = 0. ^ ^

Um die Möglichkeit positiver Lösungen von x (denn dasselbe ist gleich

"n— , also nothwendig positiv) besser zu übersehen, construiren wir den Ausdruck
-n-2

') Oppolzer, Ueber die Kriterien des Vorhandenseins dreier Lösungen bei dem Kometen-

probleme. Sitzungsber. d. K. Akademie der Wissenschaften (Math.-naturwiss. Classe), Jahrg. 1882,

pag. 885 ff.

33*
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linker Hand in der Gleichung 6. Grades als Curve, indem wir x als Abscisse,

den Functionswerth als Ordinate betrachten, also die Curve, deren Gleichung

y = (oi^x^ — 2 cos (fax -+- 1)2(^2 — 2 cos 'li^x -\- 1)

ist; für den Fall cos^^ nahe gleich 1 und ajz««J>2 sehr klein im Verhältniss zu

acos^2— cos
(f,

denn nur unter dieser Bedingung findet wie bei dem Planeten-

probleme (geringe Elongation von der Sonne) eine mehrfache Lösung statt.

(A. 142.)

Der ungefähre Verlauf der Curve wird durch // (Fig. 142) dargestellt, während

dem Ausdrucke rechter Hand in der Gleichung 6. Grades

j = 4i?22

die Gerade rr entspricht. Man sieht sofort, dass drei positive und eine negative

Wurzel, also vier reelle Wurzeln möglich sind.

Hat die Gleichung (B) nur eine reelle Wurzel, so ist überhaupt nur ein

Minimum vorhanden, und die Gleichung (A) hat dann zwei reelle Wurzeln; da

aber für .jc = 0F= ]

die Entfernung der Geraden rr von der Ordinatenaxe aber nahe 4 wird, so

wird ein negatives (unbrauchbares) und ein positives x resultiren. Hat aber die

Gleichung (B) drei reelle Wurzeln, so gestaltet sich die Curve wie in Fig. 142

und hat zwei Minima und ein Maximum. Dann können entweder zwei Durch-

schnittspunkte der Curve mit rr stattfinden, die einem positiven und einem nega-

tiven X entsprechen, oder vier Durchschnitte, die wegen der constanten Lage

von J^ entweder drei positiven und einer negativen Wurzel oder umgekehrt drei

negativen und einer positiven Wurzel entsprechen. Die Curve hat in dem
zweiten Falle eine symmetrische Lage gegen den ersten.

Sollen aber vier Schnitte vorhanden sein, so müssen die folgenden Un-

gleichungen mit Rücksicht auf die Minimalwerthe und den Maximalwerth der

Curve folgen; es muss
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(oL^x^ — 2 COS 9a^j + 1)2 (x^ — 2 cos ^^^i + 1) < 4 ü^^

(a^x^ — 2 cos<fax^ -t- l)^ (x^^ — ^cos^^^i + 1) > 4 jR^ (C)

{oi^x^ — 2 cos(fa.x.^ + 1)2 (jcgä — 2^C'5«J;3;C3 H- 1) < ^R^.

Ist jc, die kleinste Wurzel dem Werthe nach, und beschränkt man sich auf

positive Lösungen, so genügt es vollständig, wenn die beiden letzten Ungleichungen

erfüllt sind; im Falle dreier negativer Lösungen entscheiden dagegen die beiden

ersten Ungleichungen.

Löst man also die cubische Gleichung (B) auf, so findet man nach den

bekannten trigonometrischen Formeln im Falle dreier reeller Wurzeln

y^ — py + q = ^

,

worin bedeuten

y = x

Q = 27

1/5 , 4 cos cp\

-^\l^os^,+ --^>^

1/5 . 4 cos öX 2

P=^\^cos^,+ ^-^^ -
/2 ^ ,

cos^ 1 \

(b
,

^ cosu^y 1/2 ^ ^
COStn \\

(5 , 4 <:^^cp\ fcosii^ 2 ^«^i- ©\

p sin 3 0) =.2-4. ...... „4^

r stets positiv und 3u> im ersten Quadranten mit dem Vorzeichen von q (also

Ol < ± 30°), so werden die Wurzeln der Grösse nach geordnet sein:

Jj = — r sin (60° + w) y^ = r sin u> jg = r «» (60° H- «)

und

1/5 .
^COSfa\

x^ = r sm ü> -1- y ^y ^^:f (j>2 H- - -^^
JCg = ^- jm (60° — '«) ^-

3 l 3- ^^s ^2+ ^ aj'

X2 muss positiv sein, wenn drei positive Lösungen existiren sollen und gleich-

zeitig muss gelten:

{a^x^^ — 2cosrfaiX^ + 1)2 (x/ — ^cos^^x^ H" 1) > 4 i?2^

(a2^32 — 2 ^^.f (pa^Vg + 1)2 (jCgS — 2 cos ^2^3 + 1) < 4-/?2^-

Ein Beispiel bildet die Bahn des grossen Septemberkometen 1882, dessen

in Coimbra angestellte Tagbeobachtungen lauten:

1882 Sept. 18-04782 m. Zt. Berl. X = 172° 46' 57"-6 ß = — 1° 37' 14"-6

„ 19-03886 „ „ „ =171° 5'47"-9 = — 3° 23' 26"-l

„ 20-03157 „ „ „ = 169° 54' 29"-] = — 4° 48' 20"-3.

Die bezüglichen Sonnenorte sind:

= 175° 27' 4"-9 /ogR = 0-001827

176° 25' 12"-7 =0-001706
177°23'28"-1 =0001583.
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Daraus ergeben sich

G = 267° 22' 22"-0

logg = 8-531373

H= 125° 52' 49"-6 logsin^^ = 8-736093

log cos C = 9-885777 log cos 4»i
= 9-999355

log sin C = 9-805885 n log sin ^^ = 9-188835

logh = 8-972331 log cos ({^g = 9-994756

lo£ sin
<f
= 9-902454

log cos ^ = 9-779275 ;?.

Mit diesen Hilfsgrössen fanden sich als Auflösungen

log pi = 9-548488 9-869946 0-032510

/^^P3 = 9-571291 9-892749 0-055313

logr^ = 9-813878 9-426780 8-967674

/^^^a = 9-804879 9-417259 9-325808

und damit die drei Elementensysteme

7'= 1895 Sept. 28-18658 19-72362 17-12868 m. Zt. Berl.

TC = 25°20'41"-5 21°21'31"-0 64° 46' 5"-5

^ = 174° 41' 42"-4 175° 18' 34"-8 347° 57' 48"-3

i= 21°45'46"-9 30° 48' 42"-5 142° 56' 18"-9

logq= 9-787160 9-416916 8-110866.

Der mittlere Ort wurde dargestellt (Beobachtung — Rechnung):

AX = — 12' 32"-4 — 9' 38'' -1 — 1' 27"-0

Aß = — 7' 56"-6 — 6' 6"-3 — 0' 59"-l.

Schon der blosse Anblick ergiebt, dass die letzte Wurzel die brauchbare ist;

dies geht übrigens auch daraus hervor, dass der Werth der ÜLBERs'schen

Methode
logcotangjQ = 0-194795

gefunden wurde, während aus den berechneten Grössen folgt:

log cotang /= 0-\Ul^b 0-194792 0-194937,

so dass nur für den dritten Werth die Grösse M verbesserungsfähig erscheint,

und man hoffen darf, den Fehler der mittleren Beobachtung durch Variation

dieser Grösse herabzubringen.

Für die Auflösung der cubischen Gleichung ist also zu rechnen:

log OL = 0-4427 log cos ^^ = 9-9974 Zog cos 9 = 9-7793 n

logRc^ = 0-0017,

womit
^ii)= — 1-3674
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{oL^xi^ — 2cos(fax^ -+- iy(x^ — 2 cos ^2^^ 4- 1) = + 5'6

(a'^'jcl — 2 cos^fOLX^ + 1)^(^3^ — 2 cos ^^^z ~^ 1) = -h 1"7,

während
4 i?| = H- 4-0

ist, so dass in der That die geforderten Ungleichungen erfüllt sind.

e) Genauigkeit der parabolischen Bahnbestimmungsmethoden.

Es galt in früheren Zeiten als ausgemacht, dass die Genauigkeit der Olbers-

schen Grösse M auch die Genauigkeit der Werthe p^ und pg und der aus den-

selben abgeleiteten Elemente in gleicher Grössenordnung bestimme. Es hat

aber Clausen^) nachgewiesen, dass dies nicht der Fall sei, dass vielmehr die

Fehler von M um eine Ordnung vergrössert auf pj, pg und die Elemente über-

gehen. Ist also M bei ungleichen Zwischenzeiten genau bis auf Grössen zweiter

Ordnung, so werden die unter dieser Voraussetzung abgeleiteten Elemente bis

auf Grössen erster Ordnung genau sein; bei gleichen Zwischenzeiten reducirt sich

bekanntlich der Fehler von Af bis auf Grössen dritter Ordnung, die Fehler der

Bahnelemente werden dann von zweiter Ordnung sein. Es soll zunächst der Beweis

für diese Behauptung erbracht werden.

Da die Zwischenzeit zwischen den äusseren Orten streng dargestellt wird,

so gilt die Bedingung
dT , dl ^ ^

wenn T die Zwischenzeit bedeutet. Andererseits ergiebt sich aus der Gleichung

pg = il/pi + m,

also

dp^ = dm -+ p^dM-h Mdpi,

führt man den Werth von ^pg in obige Gleichung ein, so folgt:

-j— [dm H- p^dM]

dpi dp^

Die Gleichung für die Sehne ist

2^/|x

V^i -+ ^3
'

also erster Ordnung, wenn die Zwischenzeit eine Grösse erster Ordnung ist;

andererseits ist

s^ = a -\- dp +- cp^,

da die Zwischenzeit bei kleiner heliocentrischer Bewegung der Sehne gleich-

gesetzt werden kann, so folgt hieraus, dass

dT , dT
-j— und -j—
dpi öp3

nullter Ordnung sind; entwickelt man nach Potenzen der Zeit, so wird

—— = a, -+- b.x + c.x^

dT

und

__ = ^3 + ^3, + ,3^.

iI/= 1 + ß2T^ + T2^'

Bulletin de la classe phys. math. de l'academie de St. Petersbourg ser. i. tom. X
pag- 175-
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Das erste Glied der Reihe von M muss = 1 sein, da für unendlich kleine

Zwischenzeiten p^ = pg wird. Für denselben Fall wird aber auch

tfj^ = — a^
und daher

dT dT

dT
Der Nenner der Gleichung (a) wird also erster Ordnung, während -i

—

"Ps
nullter Ordnung ist, es sind also die Elemente mit einem Fehler behaftet,

der um eine Ordnung grösser ist, als der in M begangene.

Im weiteren Verlaufe betrachtet Oppolzer, dem diese Darstellung entnommen
ist, auch die Ordnung der Grösse m nach der OLBERs'schen und seiner Methode

und findet, dass, wenn man nach Olbers

setzt, die Werthe von p^ und pg bedeutender durch die Vernachlässigung beein-

flusst sein können.

Man wird indessen ohne die dringendste Nöthigung Olbers' Methode schon

ihrer grossen Einfachheit und Kürze wegen nicht verlassen, da die Rechnung nach

Oppolzer ungefähr den doppelten Zeitaufwand in Anspruch nimmt, und wird es

vorziehen, durch Heranziehen späterer Beobachtungen die OLBERs'schen Elemente

zu verbessern.

Die Entscheidung, wann die OLBERs'sche Methode zu verlassen wäre, wird

folgendermaassen getroffen. Man berechne nach Olbers und Oppolzer

tangi^ = tang (Xg — Oa) cosec ßg

tang i = r^ p- sec ßg,A3 — Aj

worin /^ und i stets kleiner als 180° angenommen werden; Olbers Methode ist

dann anwendbar, wenn
2 — /o<±30%

im anderen Falle wäre Oppolzer' s Methode vorzuziehen.

Es ist aber leicht einzusehen, dass die Winkel

2(, und i

der erstere streng, der andere genähert, die Winkel der nach Olbers und

Oppolzer gewählten grössten Kreise durch die mittlere Beobachtung mit dem
Breitenkreise durch dieselbe Beobachtung bedeuten.

IV. Bahnbestimmung eines Himmelskörpers, wenn die Excentricität

= 1 ist (Kreisbahn).

In diesem Falle ist die Zahl der Bestimmungsstücke nur vier; nämlich der

Knoten, die Neigung, das zu einer bestimmten Epoche gehörige Argument der

Breite und der Radius des Kreises. Es sind also im Ganzen zwei Beobachtungen

ausreichend; nennen wir die beobachteten und der Sonnenephemeride ent-

nommenen Grössen conform unseren Festsetzungen für den

1. Ort /i Xi ßi 01 -ffi

2. Ort /a Xg ßg 0^ H^,

so ergeben sich die bekannten Gleichungen:

cos «{^1 = cos ßi cos (Xj — 0^) cos «{/g == t^os ßj cos (Xg — 02)
cos Py sin ij^i = cos ßj sin (X^ — 0i) cos P^ sin •^^ = cos ^^sin (Xg — 0g)
sin P-^sin 4"! = sin ß^ sin P^ sin 4*2 = sin ßg.
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Nennt man den Winkel am Himmelskörper in dem Dreiecke Himmelskörper,

Erde, Sonne z, so wird

p, = :—

j

Ji.. =
a sin (tj^2 + 2^2) D ^ -^^^ ^2

r 2 C-/-J7 #Ii 2.ym 4*2 •^^'^ 4^2

Nach den Elementen der analytischen Geometrie ist der von den beiden

Radienvectoren eingeschlossene Winkel

2/= iii^ — u^

gegeben durch

cos 2/= ^Ält^2_jtli^ _ ,,s in, - u^)
,

Da aber bei ersten Bahnbestimmungen 2/ eine kleine Grösse ist, so wird

man bequemer setzen:

^/^2/ =, i _ -^1 ^2 + 7l72 + ^1 ^2

2 2«2
Es ist aber

^1 = Pi ^^^ ßi -^^^
-"^i
— -^1 ^^•^ 01 = Pi '^^^ ßi ^^^ [(^1 — 0i) + Ol] — ^1 ^^^ 01

^1 = Pi '^^•^ ßi ^^-^ (^1 — 01 ) ^^^ 01 — Pi ^^^ ß 1
•^^'^ (^1 — (Di)sm 01 -- jRi cos 01

A'i = Pi ^^-^
'J^i

^^-^ 01 — Pi ^^^
'\>i

^^^ 01 ^^^ ^\ - ^1 cos 0]

.

Führt man statt pj und i?i obige Ausdrücke ein, so wird

X-, sin (d(i H- 2, ) ^ j/« z, cos 0,_L ^^^^ ^^ ^^5
<j;i

^C7.j 0, - sin {^^ + z,)cosP^ sin 0i — '- ^^
a sm^.^ ^^ ^' ^^^ '^ ^ *

««(}<i

a

a

so erhält man auch

a

a

und endlich

z

— = ft?x (tj^i H- ^i) f(?i 01 — sin
(4»i + ^i) ^^.y Pi i"/« 0i

= cos (tj/g H- ^2) '^^•^ 02 — •^^'^ ('1'2 "<~
•^a) '^^•^ -^2 -^^'^ 02'

-i = fö.f (^1 H- ij^i) j'z« 01 H- sin (^1 4-
'l'i)

«r^i' -Pi cos 0i

= f<7.f (^2 + ^^) sin 02 + sifi (2 + »j^g) ^^y P^ cos 02

— = sin
(^^i -t- tpi)«'« /^i

-^ = ^/« (^2 + (j^^) ^m ^2-

Setzt man der Kürze wegen

(^l + <J'l) + (^2 + 1'2) = 2

(^1 + ^X) — (^2 H- <1'2) = ^.

so wird

'^^'^''^^^J^''^'''
-̂ = \cosl.{cos{(d^-(dx){'^-cosP^cosP^)-sinP^sinP^\^

H- 2
«« 2 sin (02 — 0i) (^^i' Pi — f^^ P2) +

-\-~cosL [cos (02 — 0i)(l + <rf.y Pi cos P^) + .yz«
/"i sin P^] H-

- .r/« A ^/« (02 — 0i)(rö.y Px H- ^^.y /^j)-
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Es ist aber

1 — cos P^ cos F^ = sin^^iF^ + F^) + sm^ ^{F^ — F^)

1 -f- cos F^ cos F^ = cos'^\{F^ + F^) + cos'^\{F^ — F^)

— sin F^ sin F^ = sin'^ \ \f^ — F^) — sin'^ \ {F^ + F{)

+ sin F^ sin F^ = cos^\{F^ — F^) — cos^^[f^ + F^)

• /r-\ r^ \ f» • 02 01 02 01
Sin (O2 — 0i) = 2 sm ^ cos

cos (O2 — Qx) = cos^

Führt man der Kürze wegen ein

w sin W= sin

0a
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Nach dem KEPLER'schen Gesetze ist

mithin

f{ä) == «2 COS^ — COS 2/"o
—

— A{^a^ — sin^'!^^ — cos «j^j) — A' {^a^ — sin^if^ — cos ^^)

— B{^a^ — sin^'^-^ — cos'^.^{'^a^ — sin^'i^^ — cos'^^ = 0.

Diese Gleichung giebt a = 1 die bekannte Lösung für die Erdbahn. Wir

wollen nun die Gleichung (3) für solche Fälle discutiren, wie dieselben bei

Planet 1894 BE Wolf stattfanden. Es waren nämlich die Grössen

'if^, «j>2, sin^^-^y sin'^^2 ^^^ sin^iL-^ — X^), sin'^iL^ — Xj)

sehr klein. Wir dürfen uns daher erlauben, die Wurzeln mit Vernachlässigung von

sin^<if^ und sm'^^2

zu ermitteln; es wird

j/a^ — sin^<\>i = a — ^ sin^ ^-^ y^a^ — sm^ ^^ z= a — x— sm^'^2

cos'])^ = 1 — ^sin^'\).^^ ^os'^i^ = 1 — i-y^^^'l'a

2/„ (2/.)'

und die Gleichung (3) wird

(a^ - 1) + (2/„)^ ~j^-A(a-l)[l+ -^) -

-A'(a- 1) ( +^) - Bia - 1)^ (l + ""'"'
^J'"!^) ^ 0.

Dividirt man durch a — 1 und setzt

p = (2/o)2 -^{B — A) sin^ ^^-\-{B — A') sin^ ^^,

B (4)

q = A + A' — B— \-\--^ {sin^^^ + siii^^^)»

wird

(1-^)« + ^ = ^; (5)

allein die Grössen
B— A, B — Ä, \ — B

sind klein; man kann also setzen

P = (2/o)2 (6)

q = A-\-A' — B—\ +^(5/«2<j^^ + ^m2^2) = A + A' -\- \ — B—cos^^—cos^^.

Berücksichtigt man die Gleichungen (2), so ist

q = \ — B -{- cos ^.^[cos (Z2 — Xi) — cos (Zj — XJ] -t-

+ cos ßg [cos (Zi — X2) - cos (Zg — X2)]

oder

^ = 1 — ^ + 2 sinf^ [cos ßa sin ( -^"g ~ — Xg
j
— <r^J ßi sin \—^ ~ ^1) '

Setzt man
cos ßi = cos ß2 = 1 und sinf^ =/o,

so wird
/z, — x,

^ = 1 _ ^ + 4/o^^:f V~S~~^ 2

Ersetzt man
Xg — Xj = W ßg _ ßj =r «,

so ergiebt sich

q = \ — B — l/^m.
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Aus der Gleichung (2) findet man

B = 1
2

daher (7)

m^ -\- n^ — 4/0^
^
= 2

Aus der Gleichung (5) findet man a durch eine quadratische Gleichung; die

Bedingung, dass ihre beiden Wurzeln imaginär werden, ist

^2 _ 2/>(l — ^) < 0. (8)

Ersetzt man hierin die Grössen aus Gleichungen (6) und (7), so wird

{m^ + 7^2 _ 4;«/o)2
— 4(;«2 + n^)Af^ <

oder
(«2 + ß2 _^. 2a)2 — 4(a2 + ß2) < 0, (9)

wenn man setzt

m >! — X

2/0 ^2 -^1 /1QN

ß _ - ^ __ ßl - ß2

2/0 -L^2 -^1

Es sind also — a und — ß die Verhältnisse der täglichen Bewegung in

Länge und Breite des Planeten zu der täglichen Bewegung der Erde in Länge.

Die Gleichung (9) giebt

ß2 < 2 — a2 — 2a -h 2^1 — 2a (11)

ß2 > 2 — a2 — 2a — 2|/l — 2ä. (12)

Da a zwischen den Grenzen 0-15 und 0-35 (tägliche Bewegung 9' und 21')

eingeschlossen ist, so wird der Ungleichung (11) immer Genüge geleistet; aus

der Ungleichung (12) aber folgt:

a = 0-15 ß > 0-06 ßi — ß2 > 4'

a = 0-20 ß > 0-10 ßi
— ß2 > 6'

a = 0-25 ß > 0-15 ßi
— ßa > 9'

a = 0-30 ß > 0-21 ßi — ßa > 13'

o = 0-35 ß > 0-29 ßi — ßs > 17'.

Man hat also für starke Bewegungen in Breite keine Kreisbahn. Für den

Planeten BE war
a = 0-30 ßi — ß2 = 24',

so dass die Bedingung zweier imaginärer Wurzeln reichlich erfüllt ist; wird ß

kleiner als die Grenze, so erhält man zwei reelle Wurzeln, die grösser als 1 sind.

Es ist wahrscheinlich, dass auch unter anderen als den betrachteten Be-

dingungen eine Kreisbahn unmöglich ist; um diese aufzufinden, müsste man die

Gleichung (3) untersuchen, was indessen mit erheblichen Schwierigkeiten ver-

bunden sein dürfte.

V. Erste Verbesserung der gefundenen Bahn.

a) Elliptische Bahnen.

Hat man aus einem Bogen von etwa 20 Tagen die elliptischen Elemente

eines Planeten gerechnet, und ist derselbe in seiner Opposition während eines

längeren Zeitraumes beobachtet worden, so wird man die Verbesserung der

Bahn behufs Auffindung des Planeten in einer der nächsten Oppositionen auf die

folgende Weise durchführen:

Mit den gegebenen Elementen wird eine Ephemeride (sechsstellige logarith-

mische Rechnung ist vollständig ausreichend) über den ganzen Zeitraum, auf den
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sich die Beobachtungen vertheilen, berechnet. Die Vergleichung der Beob-
achtungen mit der Ephemeride geschieht nach dem angegebenen Verfahren; es

werden dann im Allgemeinen Differenzen zwischen den beobachteten und be-

rechneten Werthen auftreten, die theils in den unvermeidlichen Beobachtungs-

fehlern, theils in der Abweichung der ersten gerechneten Bahn von der wahren
ihren Grund haben. Dieselben werden sich indessen innerhalb bestimmter

Grenzen halten, wenn der ersten Bahnbestimmung keine wesentHch entstellten

Beobachtungen zu Grunde liegen. Sind also diese Ephemeridencorrectionen

entsprechend klein und zeigt sich in denselben kein Gangi), so theilt man
die Beobachtungen in drei Gruppen, so dass die arithmetischen Mittel der

Beobachtungszeiten in jeder Gruppe, wenn möglich, gleich weit abstehen, also

wenn das Mittel der Zeit in der ersten, zweiten und dritten Gruppe mit bezüg-

ich /j, /j und /g bezeichnet werden, nahezu die Gleichung gilt

fg /j^
= /g t^.

Diesem Mittel der Zeiten wird das arithmetische Mittel der Ephemeriden-

correction in den drei Gruppen im Sinne Beobachtung weniger Rechnung ent-

sprechen, also für

Bringt man die so ermittelten Correctionen mit ihrem Zeichen an die den

Zeiten /j, t,^ und /g entsprechenden Ephemeridenorte an, so erhält man drei

sogen. Normal orte, die bei einer grösseren Anzahl von Beobachtungen als von
zufälligen Fehlern frei angesehen werden können. Aus diesen drei Normalorten

rechnet man nach Gauss' Methode eine neue Bahn, wobei indessen die Dreiecks-

flächen aus den ersten Bahnelementen gerechnet werden, also im ersten Versuche

gesetzt wird

n

Die Normalorte müssen streng dargestellt werden, wenn aus den definitiven

P und Q die Elemente gerechnet werden.

Wird der Planet in der nächsten Opposition wieder entdeckt, so werden

zwischen den beobachteten Längen und Breiten und den berechneten namhaftere

Differenzen eintreten (hauptsächlich wegen Vernachlässigung der Störungen durch

die grossen Planeten in der Zwischenzeit). Bezeichnet man dieselben im Sinne

Beobachtung weniger Rechnung, mit

AX und Aß

und bezeichnet man die geocentrischen Distanzen der Normalorte in der ersten

Opposition mit

Pl' P2' P3'

die aus denselben Elementen berechnete Distanz des neuen Ortes mit

P4.

so ist das weitere Verfahren das folgende:

Zunächst rechnet man mit den Werthen aus dem 1. und 4. Orte

Pi und p4

*) Die Correctionen müssen sich in diesem Falle s^Drungweise ändern, d. h. ebenso oft

negativ als positiv werden; doch wird stets ein kleiner Gang beobachtet werden, wenn man
sich zeitlich von dem -S. Orte der ersten Bahnbestimmung entfernt, der aber, wenn klein,

bedeutungslos ist.
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und mit der bekannten heliocentrischen Bewegung Elemente. Diese werden die

äussersten Orte genau darstellen, in den mittleren aber die Fehler

AXg' AX3'

Aßs' Aß,'.

übrig lassen.

Hierauf ändert man den logt^^ um a Einheiten der letzten Stelle (etwa 1000

bei sechssteUiger Rechnung) und erhält abermals Elemente, welche die äussersten

Orte genau darstellen, in den mittleren aber die Fehler

AXg" AX3"

Aß/' Aß3"
zurücklassen.

EndHch lässt man log^^ ungeändert und ändert log^i^ um b Einheiten der

letzten Stelle, etwa wieder 1000' Einheiten der sechsten Stelle; die mit diesen

Werthen berechneten Elemente mögen in dem mittleren Orte die Fehler

AX2'" AX3'"

Aß^'" Aß3"'

übrig lassen. Man bildet dann die Bedingungsgleichungen, die natürlich in

beliebiger Anzahl vorhanden sein können und die folgende Form haben

AXg'^ö^ßa = (AXj' - ^'k^')cos'^^x -t- {^\^ — b.'k^'') cos^^y

AXg'^r^^ßj = (AX3' — ^\/)cos'^^x + (AXg'— ^'k^")cos^^y

Aß/ = (Aß/ - Aß/')^ + (Aß/ - Aß/'> ^"^

Aß3' = (Aß/ - Aß3")^ + (Aßg' - Aß,'");/.

Löst man diese Gleichungen nach der Methode der kleinsten Quadrate auf,

so erhält man die Werthe x und y; nennt man die Werthe der Elemente aus

log Pi log p4 4- ^ ^"'

so sind die definitiven Elemente, die in den mittleren Orten die kleinsten Fehler

zurücklassen

E= E' + {£" — E')x -+- (E'" — E')y.

Sollten die Aenderungen der Elemente nicht linear sein, was man am
besten durch die direkte Darstellung der mittleren Orte erfährt, indem die so er-

mittelten Fehler mit den aus den Gleichungen (a) berechneten innerhalb der Un-

sicherheit der logarithmischen Rechnung übereinstimmen müssen, so wird man aus

log^^ + xa log^^ -\-yb

neue Elemente rechnen, die dann der Bedingung im Allgemeinen genügen

werden.

Im Vorhergehenden wurde vorausgesetzt, dass die Elemente aus der ersten

Opposition von den drei Systemen die mittleren Orte am besten darstellen; dies

ist natürlich nicht nothwendig, nur muss man trachten (was durch Aenderung

der Indices leicht zu erreichen ist), dass die Werthe

ÄX/ AX3'

Aß/ Aße'
jedesmal die kleinsten sind.

Mit Vortheil wird diese Methode auf die kleinen Planeten angewendet, die

in zwei oder drei Oppositionen beobachtet sind, wenn namhafte Fehler zwischen

der Rechnung aus einer Opposition und der Beobachtung existieren, so dass man
auf diese Weise hoffen kann, sehr genäherte Elemente zur Rechnung der Differential-

quotienten bei definitiver Ausgleichung zu erhalten. Im Grunde stimmt dieses
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Verfahren mit einer Art numerischer Bestimmung der Differentialquotienten

überein.

b) Parabolische Bahnen.

1) Methode.

Bei parabolischen Bahnen stellt sich die Sache etwas anders. Die ersten

Bahnbestimmungen werden heut zu Tage aus einem sehr kleinen geocentrischen

Bogen gerechnet, um den scheinbaren Lauf des Kometen genähert zu erhalten.

Hat man über einen grösseren Zeitraum vertheilte Beobachtungen, so wird

man zunächst die äussersten Orte um den Betrag der Präcession und Nutation

auf den mittleren Ort reduciren und hierauf mit Hilfe der ersten Elemente die

Beobachtungszeiten von der Aberration, Rectascension und Deklination von der

Parallaxe befreien. Ferner erhält man aus den ersten Elementen p^ und p^ für

die äussersten Orte und damit

Pi

Man rechnet darauf aus den äussersten geocentrischen Orten und den

Werthen pj und pg parabolische Elemente, welche die zwischenliegende Beob-

achtung (oder Beobachtungen) im Allgemeinen nicht genau darstellen werden.

Man ändert hierauf den Werth
log M

um a Einheiten der letzten Stelle {a etwa 1000 Einheiten bei sechsstellige

Rechnung). Nennt man
log J/j = log M-\- a,

so wird

P3 = ^1 Pl

und mit diesem Werthe sowie den geocentrischen Beobachtungen der äussersten

Orte werden neuerdings Elemente gerechnet. Stellen die ersten Elemente den

mittleren Ort (oder die mittleren Orte) mit dem Fehler

die zweiten Elemente mit dem Fehler

AX^" Aß^"

immer im Sinne Beobachtung weniger Rechnung dar, so müssen die Gleichungen

AXg' cos ß2 = (AXg' — AX2") cos ß2 X

Aß.,' =(Aß,'-Aß2'V
und ähnliche Gleichungen für mehrere mittlere Orte in Bezug auf x nach der

Methode der kleinsten Quadrate aufgelöst werden. Im übrigen verfährt man
ebenso wie bei der Planetenbahn und interpolirt entweder die Elemente, oder,

falls deren Aenderungen nicht linear sein sollten, log M, indem man für die

definitive Rechnung setzt

log M\ = logM -\- ax\

diese Art der Verbesserung der Bahnelemente durch Variation der Grösse M
verdankt man dem Sohne Bessf.l's (Astr. Nachrichten 13, pag. 391. (1835).

2) Methode.

In den »Astronomischen Abhandlungen« herausgegeben von Schumacher

(2. Heft, pag. i ff. 1823) hat Bessel Formeln gegeben, mit deren Hilfe man
unmittelbar nach der Beendigung der Versuche M verbessern kann. In dem
strengen Ausdrucke von Olbers hat die Gleichung für das Verhältniss der geo-

centrischen Distanzen die Form

Pl Pl
"
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Da nun m im Allgemeinen eine kleine Grösse ist, so wird man bei genäherter

Kenntniss von p^ die Grösse Mq bestimmen können. In dem Ausdruck von m

kommt aber j-^—^ vor, eine Grösse, die vor Ermittlung der Elemente unbekannt

ist, die man aber aus r^, r^ und den Zwischenzeiten bestimmen kann. Es ist

löst man die Sinus der Winkeldifferenzen auf, ersetzt die ganzen Winkel durch

die halben und berücksichtigt, dass

ist, so wird

[''1^2] «h-"!! l-M'i'^2

wenn
V'2*'z] '^f — 1^2 1 + 'J'2'1'3'

^^ = tang -^, '\>2 = tang -^ und '^^ = tang -^

bedeuten. Aus den Gleichungen für die Bewegung in der Parabel folgt

daher

nnd

[r,r,-\ _ r" - qH'i^, - ^ ,)=> _ r
[^2 ^g] 2-' _ ^1(^3 _ ^2)3 r-U^ '

worm
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Endlich wird

27"' = /^a^Gr, + ^u^ ^' ~ ^'^
-.^u,u,-up^

27"=«i(6r3~ ^u^ ''u^\ -^u^u^-u^^.

Setzt man noch

und combinirt die Gleichungen für T'" und T', so findet man

T' -+- T'" = 3(^1 + rs)z — Az^

2{T' — T'") z — 2(r + r")z^ = (^2 — z^^)\^{r., — r^) — A.zz^\.

Damit ist das Problem auf zwei Gleichungen dritten Grades reducirt; man
wird sich indessen begnügen, die aus Reihenentwicklungen folgenden Werthe

anzunehmen, da dieselben im Allgemeinen genügen werden.

Es wird

_ T^V _ T—V 2 TV r^ — r^

' ~~ 3K + r,) ^1 - J{r, + r,) " 3 7" +7'" (r, + r,y
und damit

_ 2r"' 2 TT" r.^ — r^

2T 2 r'7"" r, — r,

woraus endlich
3(^1 + ^3) 3 r'+r" (^a + ri)'

3

Der Grund, warum diese so einfache Methode fast nie zur Anwendung kommt
und daher beinahe der Vergessenheit anheimgefallen ist, liegt wohl darin, dass

man heut zu Tage die ersten Bahnelemente schon aus kleinen heliocentrischen

Bogen berechnet; aus denselben wird dann entweder ein genähertes J/ entlehnt,

und nach der 1. Methode durch Variation desselben werden dann verbesserte

Elemente berechnet, oder es werden nach der folgenden 3. Methode die Werthe

der Dreiecksflächen aus den ersten Elementen mit jener Genauigkeit bestimmt,

welche diese zulassen.

3) Methode.

Der früher ermittelte Werth von m lässt sich unter der Voraussetzung der

OLBERs'schen Methode
n = 03

schreiben

sinj
m= [[^^i^^KOi-0O+^3^''«(03-O3)]-sin{\^— (z)^)cos ^^sinj—sin ^^cosj

Rechnet man also

sin (X 2 — 2)

Z = sin ßj cotangJ— cos^-^ sin (X^ — Og)
N= cos^^ sin (X3 — 02) — sin ^ ^cotang

J

und aus den genäherten Elementen

[^2^3] ^ r^sin{v^ — v^)

[^1^2] r^siniv^ — v^y
so wird
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^1 j/« (2^2 — Z'i) -^'

worin p^ auch aus den genäherten Elementen zu nehmen ist.

Diese Methode hat den Vortheil, dass man die neuen Elemente ganz wie

nach Olbers aus

P3 = ^0 Pi

berechnet.

VI. Uebergang von der Parabel auf stark excentrische Ellipsen oder

Hyperbeln.

(Methode von Hornstein.)

Es geschieht nicht selten, namentlich bei Kometen, die eine lange Zeit hin-

durch beobachtet wurden, dass sich die Gesammtheit der Beobachtungen nicht

auf befriedigende Weise durch eine Parabel darstellen lässt. In diesem Falle

wird man einen anderen Kegelschnitt durch die beobachteten Orte legen. Sind

indessen die Abweichungen nicht allzu beträchtlich, so wird man es vermeiden,

nach den Methoden der »Theoria motus« zu rechnen, da in diesem Falle die Con-

vergenz eine ausserordentlich geringe ist. Ein sehr praktisches Verfahren hat für

diesen Zweck C. Hornstein (Sitzungsberichte der k. Akademie der Wissenschaften

in Wien 1854) angegeben.

Man wird zunächst mit einer nach Olbers' Methode gerechneten Bahn die

Beobachtungen vergleichen und die Fehler finden

ÄXj', Aß/, AXg', Aßa' etc.

Hierauf ändert man log Mnm m Einheiten {m etwa 1000 Einheiten der sechsten

Stelle) und rechnet aus

logM -{- m

eine neue Parabel, die in den mittleren Orten (die äussersten Orte werden

bekanntlich immer genau dargestellt), die Fehler

AXj", Aß/', AX2", Aß2" etc.

übrig lässt.

Endlich macht man eine bestimmte Annahme über den Werth der grossen

Halbbahnaxe a\ für die hier praktisch vorkommenden Fälle wird a immer

ziemlich gross sein, man wird also setzen

— = 0-01, 002 0-03 ....
a

Häufig wird die Aehnlichkeit mit den Elementen eines älteren Kometen zu

einer bestimmten Annahme über a führen; doch darf man auf die nahe Ueber-

einstimmung der Elemente keinen grossen Werth legen, da mitunter die Bahnen

älterer Kometen nicht viel Vertrauen verdienen und überdies die nahe Ueber-

einstimmung bei ganz differenten Objecten nicht allzu selten ist; ich erinnere in

dieser Beziehung an die Bahnen der grossen Kometen von (843, 1880 und 1882.

Man kann aber nach Oppolzer's Vorschlag auf folgende Weise zur genäherten

Kenntnis von a kommen.

Die EuLER'sche Gleichung in der Parabel wurde, wie schon früher erwähnt

ist, von Lambert auch auf die anderen Kegelschnitte ausgedehnt.

34*
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In diesem Falle lautet sie für die Ellipse

k{i^ — /J = - [(^1 + ^3 + s^)l + (r^ H- ^3 — ^2)*] H-

+ 5 • 2 p" K^i + ^3 + ^2)^ H= (^1 + ^z - -^2)*] +
11-31,, ,7 ,7.+ f • 2T4 • 25" t^^'t + ''s H- ^2)^ + (^1 + ^3 — ^2>] +

"*"
9. 2. 4 •6-27 f^^^^ + ^3 H- -^2)^ ^= (^1 + ^3 - -^2)^] + • •

•

das obere Zeichen gilt natürlich für heliocentrische Bewegungen kleiner als 180°,

das untere für heliocentrische Bewegungen grösser als 180°.

Kehrt man diese Reihe um, so wird

]__A A^£ A^ r /cv ^1 A^\
^ fcy ^

CD E\

B^~^\
darin haben die Grössen folgende Bedeutungen

A = 80 [^(/3 - /i)
- i [(r, + ^3 -t- s.,)i q= {r, -¥r,- s^)^

B = [(^j + ^3 + s.)i =F {r^ + ^3 — -^2^^]

^ = YJ2 K^l + ^3 + -^2)^ =F (^1 + ^:; — -^2

A

25
^ = Tl52 '^^''1 + ^3 + ^2)* H= {rx + ^3 - -^2)*]

175
^ = 45Ö56 '^^''1 + ^3 + -^2)^ =F (^1 + ''s - ^2)^] etc.

Für die HoRNSTEiN'sche Methode werden die ersten beiden Glieder vollkommen
ausreichen. Die weitere Anführung geschah hier nur für event. Gebrauch.

Mit diesem a, mag es nun willkürlich geschätzt oder nach obiger Formel

berechnet sein, bestimmt man aus dem ersten M und den äussersten Beob-

achtungen Elemente, welche in den mittleren Orten die Fehler

AX/", Aß/", AX2'", Aßs"' ...

übrig lassen. Dann erhält man ein System von Bedingungsgleichungen von

der Form
AX/ cos^^ = (AX/ - AX/')^^-^ßi^ H- i^K' — AXi"')^^jB, y

Aß\ = (Aß/ - Aß,") ^ + (Aßi' - Aß,'")^'

u. s. w.,

welche nach der Methode der kleinsten Quadrate aufgelöst die Werthe

log Mq = logM -\- mx — = -.y
ergeben.

^

Sind die Elementenänderungen linear, so wird man als wahrscheinlichste

Elemente
Eq = £' -i- {£" - jE:')x-+- (£'" — E)y

wählen, anderenfalls muss man aus Mr. und — neue Elemente rechnen.

Es erübrigt noch anzugeben, wie man aus M und a die Radienvectoren

und Elemente findet. Denn obwohl die Reihenentwicklung der LAMBERx'schen

Gleichung, wie dieselbe oben gegeben wurde, der Berechnung der Zwischenzeiten

keine Schwierigkeiten entgege-^, setzt, so ist sie für die Berechnung nicht

sehr bequem.
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Setzt man nach der i>Theoria motus« Art. 106

szn-

und nennt die Grössen

e — sin e

l = -l]^
b]/^

533

(«)

= Qs
8 — sin 8

8 sin''^ 8 sin^

= Qä,

2
^•""

2

so wird der Ausdruck für die Zwischenzeit

^Kh - ^l) = (^1 + ^3 + ^l)^Qs H= C^l + ^3 — ^2)^örf-

In Bezug auf die Gleichungen (a) sagt Gauss, dass wegen der Bestimmung

der Grössen -^ und -^ aus ihrem Smus immer eine gewisse Zweideutigkeit übrig

bleibt. Zunächst ist klar, dass S innerhalb — 180° und + 180° liegen muss

und e zwischen 0° und 360°; es ist aber aus einer leicht zu beweisenden Relation

(»Theoria motus«, Art. 88)

, J „ .8.5
cosj^ y r^r^-= "ia sin -^ sin -^ .

e
Da nun sin — nothwendig positiv sein muss, so hängt das Vorzeichen

. 8
von sin -^ nur von dem von /^ ab und ist positiv, wenn

2/2 < 180°
negativ, wenn

2/2 > 180°,

ist.

7fJ^

(A. 143.)

Indessen bleibt die Bestimmung von e zweideutig, und in der That hat schon

Lambert (»Insigniores orbitae cometarum proprietates« 1761) diese doppelte Lösung

gekannt. Nachdem er § 173 seines citirten Werkes nachgewiesen hatte, dass es

(Fig. 143) zwei Ellipsen
AQBD und hnQm
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giebt, welche bei demselben Brennpunkte F (Sonnenmittelpunkt) eine gleich

grosse Bahnaxe^ AB=Qb
besitzen, beweist er im § 177, dass für gleiche Sehnen

MN= mn = s^

in den beiden Ellipsen die Summe der Radienvectoren gleich ist, also

NF + MF = iiF 4- mF
oder

^1 + ^3 = ^i' -(- ^3'

und endlich in § 183, dass die Umlaufszeiten in beiden Ellipsen dieselben sind.

Einfacher hat Gauss in einer Anmerkung zu dem Art. 106 die Sache erledigt,

er sagt:

»Beschreibt man aus dem ersten Orte mit dem Radiusvector la — r^ einen

Kreis und ebenso aus dem dritten Orte mit dem Radiusvector 2 üf — ^3, so giebt

der Durchschnitt dieser beiden Kreise den zweiten Brennpunkt der Ellipse,

welcher den Sonnenmittelpunkt nicht enthält; da aber im Allgemeinen zwei

Kreise zwei Durchschnittspunkte haben, so muss für jeden der zwei Durchschnitts-

punkte und den Sonnenmittelpunkt eine EUipse möglich sein.

Endlich hat A. Cayley, »Note on Lambert's theorem for elliptic motion«

(»Monthly notices of the Roy. Astron. Society«, vol. XXIX (1869), pag. 318—320),

bemerkt, dass für eine ge-

gebene EUipse diese Zwei- ^
deutigkeit nothwendig weg-

fallen müsse und formulirt

die Bedingung folgender-

maassen: Es sei in der

Enipse(Fig. 144) »S die Sonne

und H der andere Brenn-

punkt; ferner seien A und B
{B^ oder B<^ die zwei Beob-

achtungen des Planeten, so

verbinde man A mit dem
Brennpunkte H durch eine

Sehne (Separator); trennt

diese Sehne AM, wie z. B.

im Falle B^^, diesen Ort von der Sonne, so ist e < 180°; liegen dagegen der

Punkt B^ und S auf derselben Seite, so ist e > 180°; die Bewegung ist vom
Perihel P zum Aphel A gerichtet; die Zeit immer positiv.

Nach diesem Excurse kehren wir wieder zur Bahnbestimmung zurück.

Die Hilfsgrössen zu den Versuchen zur Darstellung von r^, r^ und ^3 als

Functionen von p^ werden wie bei der paraboHschen Hypothese gerechnet,

mit einem aus den parabolischen Elementen entlehnten pj werden

r^, ^3 und ^2

wie in der Parabel gerechnet und dann nach der LAMBERx'schen Gleichung mit

Hilfe des angenommenen a die Zwischenzeit

^3 ^1

bestimmt; die Versuche müssen so lange fortgesetzt werden, bis die Ueber-

einstimmung des berechneten und beobachteten Werthes t^ — t^ erfolgt. Die

Ermittlung der von der Bahnlage abhängigen Elemente sowie der Argumente

(A. 144.)
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der Breite wird nach den bekannten Formeln ausgeführt. Was die Bestimmung

der Perihelzeit anbelangt, so findet man unter Berücksichtigung von

p = ^ (l ^ e) q = a{\ — e)

durch ein Verfahren, das dem bei der Parabel angewandten nachgebildet ist, die

Grössen v-^ und q durch

Darin sind

. «o — u-,

sm -^-^r

—

-

^1 ^3

^ 2 a * 2 a

Allerdings ist in %^ und O3 noch q enthalten, und dadurch wird die Rechnung
eine indirekte. Allein einerseits ist aus der parabolischen Hypothese ein genäherter

Werth von q bekannt, und andererseits sind %^ und dg Werthe, die meist vi^enig

von der Einheit verschieden sind, sodass die indirekte Rechnung kaum viel Zeit

erfordert. Nach zwei Versuchen findet man mit Hilfe der Regula falsi fast immer
den richtigen Werth,

Zieht man indessen die direkte Rechnung vor, so bedient man sich am
besten der Formeln, welche zur Ermittlung der Elemente in elliptischen und

hyperbolischen Bahnen an den betreffenden Stellen angeführt wurden.

Die Perihelzeiten müssen nach einem für nahezu parabolische Bahnen

geltenden Verfahren bestimmt werden, ebenso werden die wahren Anomalien

nach bestimmten Tafeln gerechnet, die in den verschiedenen Werken, je nach

besonderer Vorliebe für einen oder den anderen Autor, enthalten sind (Gauss,

Bessel, Brünnow etc.). Doch möchte das GAUss'sche Verfahren in allen Fällen

vorzuziehen sein, nicht zum geringsten seiner Allgemeinheit wegen, da es für

elliptische und hyperbolische Bahnen gleichmässig Geltung hat.

Das GAUss'sche Verfahren ist das folgende:

Aus der bekannten Gleichung (6) folgt

da nun

oder wenn man

setzt, so wird

^ = ^(1 -f- e)

= \ — e

kt = /(l -\- cos V — 6 cos v)~''dv.

Entwickelt man den Klammerausdruck unter dem Integralzeichen und setzt

V
tang 2 = T,

daher
1 — t2

so wird nach gehöriger Reduction
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k^yi 4- e f (1 + ey

Setzt man endlich noch abkürzend

1 — e

so wird

Wird unter dem Integralzeichen die Substitution

tang-^ 2 = 7
gemacht, so ergiebt sich

kt{\ - e)\ [{i H- 0) (1 + 6)-==

J^^^^"-"-^-'^1(1 -\- e) J )/0

woraus durch Integration und Substitution von i

folgt.

Die Reihe rechts vom Gleichheitszeichen kann zerfällt werden in

a = 2>/0[l — ^0 + ^02 — ....
]

ß = 2y0[l -0 + 02—
],

sodass

kt(\ — e)\

Diese Reihen würden sehr unbequem für die Berechnung sein, da sie in

ihren ersten Weithen übereinstimmen. Man setzt daher mit Gauss

« - ^ß = "S^ ^^" "^ ^^ "^ ^~w^ ^^ ~ ^^•

Es wird

gesetzt und erhalten

a — ß

kt^l

qt

und durch Substitution von

9a 4- ß

_ 9a H- ß / iJlif j1\~ 10 V "^
1 — ^ * löj

9a + ßB
20 yj

kty\ — e- ' !,( A^ 1 + 9^ ^n
2^i

Die Grösse B wurde von Gauss deshalb eingeführt, weil ihr Unterschied

von der Einheit nur eine Grösse zweiter Ordnung ist, also in der ersten Näherung

des indirekten Verfahrens der Einheit gleich gesetzt werden kann und ausserdem

ihre Werthänderong in der Nähe des Perihels (t = = 0) sehr gering ist. Um
die BARKER'sche Tafel nach Oppolzer's Anordnung zur Auflösung benützen zu

können, setze man
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5(1 — e) ^ W

und es wird

Es war aber früher angenommen worden

= iaiig'i - i,

also

/ö«^2 - = -—- e

;

setzt man noch

und daher
1 + 9^ ^

^ _ /-.,,,„'^^
l/-*^^ ^ ^^

tang ^ = Ctang^
2 y 1 + 9<?

^(1 + e)

1 + ^ cos V

Diese Formel lässt sich auch schreiben

(1 + AC^) cos^ I

Die Reihenwerthe der hier nothwendigen Grössen sollen hier kurz zusammen-
gestellt werden; es ist

V 5 ^ 35 2625 ^ 144375 "

J ^_i_i^ _L^2 _L^3 1896 .4 28744

C2 - - ^ 5 ^ "^
175 ^ "^

525 ^ "^
336875 ^ ^ 13138125 ^ • " •

'

^=l + ll5^'+5l5^'+3^5^^-- ••

Es wäre natürlich unzweckmässig, jede der Grössen von Fall zu Fall zu

rechnen, weshalb man für jede halbwegs compHcirtere Grösse ausser A und B
Hilfstafeln construiren wird.

Stellt man die bezüglichen Formeln zusammen, so wird zu rechnen sein:

t -i/l + 9^^= —z V —77;— • (I)

B ist im ersten Versuche = 1 zu setzen; mit dem Werthe M wird aus der

BARKER'schen Tafel ein genähertes w entnommen;

5(1 — e)

T =tW (II)

^ = T ^^«<?^ ^ • (III)

Mit diesem A wird das zugehörige B gerechnet und das Formelsystem

(I) — (III), so lange wiederholt, bis keine Aenderung von B eintritt; meist wird

schon der aus obigem A berechnete Werth von B der definitive sein.
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^-VWS m9e

V w
tang 2 = 8C tang -^ (V)

^^ i(X+e) ^ ,_

Für die Hyperbel wird A negativ; die Ausdrücke aber bleiben dieselben.

Ist die wahre Anomalie gegeben, und sucht man die Zeit des Perihels, so

ergiebt sich aus dem eben Vorgetragenen unmittelbar die folgende Rechenvorschrift.

Man rechnet

e = i^^ tang^
I (1)

und setzt in erster Näherung
A = %.

Damit erhält man C entweder aus Tafeln oder durch direkte Rechnung und

dann

(tang -

A=f
worin

SC

_ 5(1-^)
^ 1+9/?

und

).^-ly-TT^J. (2)

=1/^(1 + ^)
(4)

2e

ist. Mit diesem genaueren Werthe von A berechnet man wieder C, bis keine

Aenderung mehr in C eintritt. Dann wird

V
tang-

und wenn man mit dem Argumente w die Grösse M aus der BARKER'schen

Tafel nimmt, so wird

.= ^i.^-)/_J2_
(6)

Ist die zugehörige Beobachtungszeit Z^, so wird die Perihelzeit T, je nachdem v

positiv oder negativ ist

Will man die Correction B und den Unterschied von C und \ -\- ^ A ver-

nachlässigen, so hat man kürzer für die Ellipse

M= t y -
10^3

^^^£' "öT y -^t = sin (s

w 1/4

und für die Hyperbel

J
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w -1/ 4

ian^ — = ö ^ang — cos <s

Formeln, die vollkommen ausreichen, wenn e ziemlich bedeutend und v klein ist.

Um ein Rechenbeispiel behufs etwaiger Controlle anzuführen, setze ich die

von OppolzerI) gerechneten Grössen in Zwischenresultaten hier an.

Für den Kometen 1862 III war

T= 1862 August 22-949139 m. Zt. Berlin

/og^ = 9-9834650

e = 0-9607588

%^ = 9-9826144,

daraus wird nach den Formeln (I)— (II), pag. 537,

7 = 8-3083277 ^-^ 8 = 0-0035048

%a= ]/L 9e = 0-0169948

Ist nun

so ist

10^

/^^^(l H- = 0-2758892.

T^ = 1862 October 23-0

/^^/j = 1-7856918,

und damit

/ogafi = 1-8026866.

Setzt man ^ = 1, so giebt die BARKER'sche Tafel auf den ersten Blick

w = 67° 45' A = 0-00917

logB = 0-0000006

log fang -Y = 9-6540

logA = 7-9623.

logM= 1-8026860

2£, = 67° 45' 8"-78 %C= 0-0015976

logipC) = 0-0051024

w V
log tang'^ -^ = 9-6539236 log lang - = 9-8320642

1= 34° 11' 18"-345

A7^^ = 7-9622513 z^ = 68^= 22' 36"-69

logr = log ^^ ^ = 0-1442578.^ ° \ -\- e cosv

Umgekehrt wird aus den Formeln (1)— (6), pag. 538,

e = 0-00923

log C = 0-0016085 log (7 tang^
^J
= 7-9724561

logi^bC) = 0-0051133

log (8 C)2 = 0-0102266 log A = 7-9622295

log tätigt ^ = 9-6641284 A = 0-0091670

1) Lehrbuch z. Bahnbestimmung I. Band i. Aufl. 1870, pag. 63 ff.
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log C = 0-0015975

Ä?^^ = 7-9622515

A = 0-0091675

log C = 0-00 1 5976 ZogB = 0-0000006

log{bC) = 0-0051024 logM= 1-8026860

w „ , „ /ö'p-^^wiJ/a = 9-9830052

2 — dö D^ Ö4 d\)ö
/^^/=-- 1-7856918

w = 67° 45' 8"-79 / = + 61-05086.

Wendet man das abgekürzte Verfahren an, so wird

2£/ = 67°45' 8"-99 |/- 7 == 9-10571

^ = 33° 52' 34 '-49 log sin a = 8-93267
^

%^^^(j = 9-9984016

/.^ 8 /.-^ f = 9-8304670
,^^^^^^ | ^ ^.gg^oß^^.

z/ = 68° 22' 37"-22,

während die strenge Rechnung gab:

V = 68° 22' 36"-69

also eine ziemlich gute Uebereinstimmung.

VII. Ausgleichung der Beobachtungen durch Differentialquotienten.

Bisher wurde der dififerentiellen Aenderung der Elemente auf eine mehr

empirische Weise Rechnung getragen; man wird diese Form namentlich beiden

älteren Kometen bis in die ersten Jahre des 19. Jahrhunderts bevorzugen, da

die Beobachtungen meistens wegen der ungleich grösseren Beobachtungsfehler

gegen die modernen zurückstehen, sowie häufig auch wegen Unkenntniss der

benützten Vergleichsterne eine genaue Reduction nicht gestatten.

Bei der Aufstellung der Differentialgleicnungen wird wieder der doppelte

Fall einer kleinen Excentricität (Planeten) und einer grossen Excentricität

(Kometen) gesondert betrachtet werden. Ich werde mich dabei wie bisher im

Allgemeinen des Weges bedienen, den Oppolzer in seinem mehrfach citirten

Lehrbuche eingeschlagen hat, kann aber nicht umhin, auf die kleine Schrift von

G. D. E. Weyer, »Ueber die Dififerentialformeln für Kometenbahnen von grosser

Excentricität« (Berlin 1852) hinzuweisen, die durch die grosse Klarheit ihrer

Darstellung, namentlich Anfängern zum Studium sehr zu empfehlen ist.

Die heliocentrischen Coordinaten des Himmelskörpers, auf die Ekliptik als

Grundebene bezogen, fanden sich (pag. 471)

X = r {cos u cos Sl — sin u sin ^ cos i)

y = r {cos u sin ^ -+ sin u cos £1 cos i)

z =^ r sin u sin i,

darin ist

U =z {v -\- Tz) — ^.

Führt man die Differentiation der Coordinaten nach u, r, Q, und / aus und

zählt alle Längen vom Punkte ^„ also ft = 0, aus, so werden die dififerentiellen

Aenderungen,
äu -= d{7! -\- tc)

gesetzt,
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dx



de

d8

dz
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Der Vortheil der angegebenen Substitutionen ergiebt sich aus dem
Folgenden

:

Denkt man sich die Variation von (v + t:) und r nach irgend einem

Elemente dargestellt durch

^{^ H- tu) dr
ö = y ^— = K
Oe de

und setzt man

-/ = = JVsm N'\ V= Neos N',

so werden unter Berücksichtigung

cos 88a. r cos 8da 1 rd(v -h ir)"] fcos 8d(i\ fdr\
^ [d{v -\-Tz)\ [ dl J

+ \8r~) \Tt)

_ r ^_] f
d(v -+- 7t)

] fd8\ (dr\
- [d(v + ir)J L ^e J

"^ \^r) \8e)

cos 880. r— = — ANsin (N' + A' +u)

d8 r— = — ^ Nsin (N' ^ B' -\-u)
«7S p

für die logarithmische Rechnung bequeme Formeln.

Mit Hilfe dieser Formeln ist man im Stande, auch die Differentialquotienten für

die übrigen vier Elemente herzustellen. Trennt man Bahnen von kleiner Excentricität

und nahezu parabolische Bahnen und macht man bei den ersteren noch den

Unterschied zwischen Planeten und Kometen von kurzer Umlaufszeit, so erhält

man die folgenden drei Formelsysteme bereits in der für die Rechnung brauch-

barsten Form. Für nahezu parabolische Bahnen habe ich statt der Formeln des

Lehrbuches jene vorgezogen, welche Oppolzer in den Sitzungsberichten der

k. Akademie d. Wissensch. in Wien (Band 49 2. Abth., pag. 271) gegeben hat,

weil dieselben die Benützung von Hilfstafeln nicht erfordern.

a) Planetenbahnen.

Man berechnet für jeden Ort höchstens fünfstellig

A sin A' = cos (a — Sl) cos i

A cosÄ = sin (a — SV)

m sinM= sin i

m cosM =^ — sin (a — ^) cos i

B sin B' = m sin {M+ 8)

B cos B' = cos (a — Sl) sin 8

U = V -h <o

Fsin i' ' = — — tang 9 sin v
r

t (ist die seit der Epoche verflossene

F cos F' = —^ cos (p

GsmG' =- t- Fsm F' + ^^^^^^n
2;eit in mittleren Sonnentagen)

GcosG' = tFcos F'

sin cp . „, sin <p

O = —:

—

Tn Simz W = .,,, cos IT

sm 1 sm 1
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W Sin V fang \ ^^.^^„ ^^sin^cosv ^= / = n, s = d
cos ^ COS^<f COS^(f

^smV'fang^ O.ml" (l+sm^cosvY
,

^ 2 COS(f cos^ -^

aHsin H' = — [sin (v -^ tz) -\- Isin v]

H cos H' = — [dcos {v H- tc; + nf]

Ksin K' = — [cos (z» + u) — m siu v\

Kcos K^ = [äsin (v -\- n) + qf\

Lq = Mq + TZ.

Dann ist

cos 8^a ^ . „ . , _, ., .—ä-r— = - AFstniF -i- A' -\- u)

^ = - BFsin{F' + B' + u)

cosbdo. ^ .^ • /^i ^, N—5 = - AGsmiG^ -h A' -h u)

1^ = - BGsiniG' -h B' -\- u)

COSbda. ^ J TT , TT, A, \~äÖ~ =
p
^^^'"^ ^^ +A'-hu)

g^ = - BHsin{H' + B' + u)

cosbda. f . T^ ,T^< A, N—^TfT- = - AKsm (K' -h A' -h u)
dW p

^

d8 r

g^ = - BKsin{K' + B + u)

cos oda r i——
^ö-pT = — ^an£ -^ cos {OL — Sl + ti)

—ö-:— = — — stnu cos (a — hl) sin t

et p .

^ ^

-ö-r = — [^z« Ca — ^) Sin 8stm -+- cos 8 cos i] stn u.

b) Kometenbahnen von kurzer Umlaufszeit.

Die vorhergehenden Formeln gelten auch hier bis zu der Gleichung

u = V + w

wie natürlich, da sich dieselben nur auf die Bahnlage beziehen; man setze dann

a
Psin I" = — cos ^ cos v

sin V
Pcos i" = (2 H- * cos v),

cos <p
^ ^

•o wird
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cosb^n r

Tm^ =
p
^^s^nr^' + A' + u)

cos 8dix r—^ = -AG sm(G' + Ä -h u)

db r

Y = ~ BG sin{p -\- B' -\- u)

cos 8 da r—^ = - AFsiniF' -h A' -h u)
Ccp p

^ '

d8 r^ = - BFsiniF' + B' + u)

cosBda r—ä = — ^ smiÄ + u)

'tc p

Will man in den Formeln für Planetenbahnen die Aenderungen von W und O
auf (iie Elemente z und cp übertragen, so wird man anstatt der differentiellen

Aenderungen, die wegen der geringen Excentricität unsicher werden, setzen

d(^ = nsm N
d^ — n cos N,

woraus

nsiniN — iTn)
tang{. - Kj = tangö. = 7^^;r^,J(;^r~i^)

folgt; setzt man
n

-. =p,

so ergiebt sich durch Reihenentwicklung

a^r =psm{N— TZQ) — :^p^sm l"sm2(JV— t^^) -i--^p^ {sin l")^sinb{N~ Kq)

und

ö— = - ^ sin {B H- u)

n cos

7t

COS -

da =
2

de

COS(p^

c) Nahe parabolische Bahnen.

Bedienen wir uns der früher angewendeten Bezeichnungen, so können die

Formeln für Knoten, Neigung und Länge des Perihels unmittelbar benützt

werden; führt m.an die Hilfsgrössen Q, Q', F, R' so ein, dass

sg cos V = Q sin Q' log s = 5*3 1443

3_ (/ - )y^ ^ ^ ^^^ ^, ^^^ ^ ^ 3-55001
?-)/2

— /««^ f (6^2 + 'irq -+- r^) = F sin F'

6g^-\-'^rg — Ar^ = FcosF' J
gelten, so werden '
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(a' + i
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dV =pcos{P — a)

dSl' = -^sin(F— a)
sini ^

'

i' i

Atc' ^= p fang -^ sin {F— a) — tang— sin idSl

diz' = diz -\- ^^z' aZ' = a Z + Att.

Will man die Beobachtungen nur in einer Parabel ausgleichen, so werden

naturgemäss die Gleichungen für de wegzulassen sein, und man erhält ein System

Gleichungen von der Form:

cosbda. -^ cos^d^ coshda. cosbda. ,_ cosBdoi
cos oAa = —^-^— aT -+- -^—, dlog q -\ "tc -{ 07=;— dhl + o •

— di.vT <^ log q ^ ^ Ctz oSl Ol

^s _ as ,, as , as ,^ as ,.
^B = ^dT+jj^^dl0gq + ^J^+^d^^^.dz.

Aa und A8 sind wieder die im Sinne Beobachtung weniger Rechnung übrig

bleibenden Fehler, dT, dlog q, dit, dSl und di die nach der Methode der kleinsten

Quadrate zu bestimmenden Unbekannten. Die resultirenden Normalgleichungen

werden immer so aufgelöst, dass man nicht alle Unbekannte selbstständig bestimmt,

sondern die Aenderungen der Elemente als Function jener Grösse ausdrückt,

welche am unsichersten bestimmt erscheint.

Vin. Zusammenstellung der Formeln und Rechenbeispiele für erste

Bahnbestimmungen.

a) Elliptische Bahnen.

Als Rechenbeispiel habe ich das von Encke im Berliner Jahrbuch für 1854

(Berlin 185 1) ausgeführte vollständig beibehalten, wiewohl es mit den älteren

Reductionselementen (ENCKE'sche Parallaxe der Sonne, ÜELAMBRE'sche Constante

der Aberrationszeit etc.) berechnet ist, da es sich hier vorwiegend nur um Dar-

legung des Rechenmechanismus handelt und die Resultate sich nur um einige

Zehntel der Bogensecunde unterscheiden würden. Ausserdem weiss jeder mit

der Geschichte der astronomischen Constanten Vertraute, dass wir heute noch

nicht in der Lage sind, diese oder jene Angabe als die definitive zu betrachten,

wie dies am besten die Sonnenparallaxe beweist i). Als Grundlagen der Rechnung

dienen die folgenden Berliner Beobachtungen des Planeten Hebe (6):

Mittl. Zeit Berl. Beob. a Beob. S
Scheinbare Schiefe d.

Eknptik.

1847 Juli 5 10^^ 14'« 27^-8 256° 51' 34"-5 —4° 8' 27"-8 23° 27' 23".80

„ 10 9 51 5-2 255 55 36-3 —4 40 15-2 23-83

„ 16 9 23 46-0 254 59 55-4 —5 23 13 23-88.

Die Verwandlung in Länge und Breite nach den Formeln

fang 8
sin JV=

szn a

cos (N— e)
tang K = TT— fang ol^ cos IV *

fang ß = fang {JV— e) sin X.

cos ß sin X cos {N— e)

Probe:
cos 8 sin a cosN

') Newcomb fand bekanntlich (»Washington Observations«. 1865, app. II.) für die Sonnen-

parallaxe als wahrscheinlichsten Werth
8"-848,

heute ist derselbe schon längst als zu gross erkannt.
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ergiebt die folgenden scheinbaren Ekliptikalorte, wozu noch die entsprechenden

scheinbaren Sonnenorte hinzugefügt sind, welche aus irgend einer Ephemeride

(Berliner Jahrbuch, Nautical almanac etc.) für die betreffenden Beobachtungszeiten

entnommen werden:

t

JuH 5-42671
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Es werden nun zunächst die folgenden Grössen gerechnet

I. Tg = i^ (/j — ^i)

Tg = y| C^3
— /J logk = 8-2355814

X^ = k (/g — /g)

R^R^sin{L^ — Z,)

_ R^R^sin{L^— L^)
'''^- R,R,sm{L,-Z,)

tang\.^
'2

i\^, =

Wo =

tangh^'

sin (X2 — Zg)

tang{\^— L^)

ist immer

mit

gleich bezeichnet sein.

Die Rechnung giebt

cos w^

180° und cosh^^ muss wegen der Relation

cos 82' = '^os ßa ^''•^ (^2 — -^2)

<:(7J (Xg — Zg)

II.

logx^ = 8-9331394

logx^ = 9-2755817

logx^ = 9-0123567

log N^ = 9-6594867

logJV^ = 9-7385266

82'= 36° 51' 14"-67

/og{R^cos82') = 9-9102910

logiR^sin 82') = 9-7851024.

Die Coefficienten der Hauptgleichung für Äg

^X, H- X, „\ . , sin{^^ + ßi)

2 ^i?^' '^^cos ßi

^/«(ß3 — ßi)

.yz«

cos

'^ — k\ tangj=

-^ —K\tangJ^

J
2 <:(?^ ßg^^^ ßi

90°

tang^Q = .y/« (Xg — -^) tC'^gJ

sin (ßg — ßo)

^^^

cosec

K

ttr, =

b =

c =

d=.

cos ßo tangJ

R^sin{L^ — K)

R^sin{L^ — K)

R^siniL^— K)

liefern

K= 234° 49' 53"-15

logtangj^ 9-9686905

ß(,= 17° 57' 50"014

loga^ = 7-3025279

logb = 2-5779016

logc =2-6073742

% d^ = 2-6365339.
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in. Die Coefficienten der Gleichungen zwischen A3 und Ag einerseits und
Aj und Ag andererseits sind:

/=

h =

sec ßg

sin (Xg — Xj)

R^ i?3 sin (Z3— Zj)

a^sin (X3— Xj)

w? (X3 — Xg) ^^3 :y/;? (X3 — Z3)

sin {X^ — Xj^) -"^ d

^CXg— Xi) _
^^(Xg— Xi)

.fm (X3 — IT)

,„ _ sin(X^—X^) _ R^sin{\^—L^)
1 «>^(X3— Xi)

'
b

Daraus findet man:

logM^' = 9'7326119

logM^'" = 9-6709014

logM^' = 0-359 1550«

log M^" = 0-4546085„.

Bis hierher sind die Grössen mit Ausnahme der T3, Tg, x, constant.

Es folgt nun die erste Hypothese, man setze

und rechne mit diesen Werthen.

b + Pd
IV. p = ^0 M- ^^'^ ^ = ^2 ^^^^ ^2'

kQ = c — ^0 ^cos q ^ kQ->r R^ cos Sg'

1 ^ /„
^0 = ^ -^0 <2 ^^ =

)i.R^sinh^^
'

Der Quadrant von ^ wird so gewählt, dass fx und /(, gleich bezeichnet sind.

Es wird dann die Gleichung

sin (z — q) = m sin^ z

durch Versuche aufgelöst; in dem ersten Versuche wird, wenn sonst kein

Näherungswerth vorliegt i), rechts vom Gleichheitszeichen z = q gesetzt werden

können, also z aus der Gleichung zu rechnen sein

sin {z — ^) = ^i sin^ q

und mit diesem Werthe durch Versuche und Anwendung der Regula falsi

das richtige z zu ermitteln sein. Hierauf wird untersucht, ob wegen sinz positiv

und < Sg' eine oder zwei Lösungen stattfinden, wobei die früher angeführte

Tafel einige Andeutung geben wird.

*) Bei Kometen wird man wegen

Ji„smb„'
sm z = —=

''2

meist einen genäherten Werth von r^ aus den parabolischen Elementen kennen und damit a

in erster Näherung rechnen.
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In unserem
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weil sie nur die Werthe prüft, durch welche die Grössen r als Functionen von A
dargestellt werden i). Die Argumente der Breite folgen aus

tang u^ = tang (/j — SC) sec i

tang u^ = tang (/g — £() sec i

tang 2^3 = tang (/g — Sl) sec i.

Man findet mit Hilfe derselben als dritte Probe

_ r^r^sinju^ — u^
^^~

r^r^sin{u^ — u^)

^ r^r^sin{u^ — u^)
^^ ~ r^r^sin{u^ — u^'

Tritt zwischen diesen Werthen und den früher berechneten eine Differenz

auf, so untersucht man, ob sich dieselbe durch eine kleine Aenderung des

Werthes u,^ beseitigen lässt; für eine Einheit des 7 stelligen Logarithmus folgt

dlog n^-= — 2r055 cotang {u^ — u^ dti^

dlog n^ = + 21'055 cotang (u^ — u^) du^.

Hier ist

/i
= 267°2'36"-93 /2= 268° 15' 32"-79 /3= 269°43'42"-98

%/^;2^^i = 9-3152330 log tang b^^^-2>mih^.Z logtangb^= 'd-1'd^1111

%ri = 0-3968069 7^^^2=9-3950738 %r3= 0-3929656

^= 138°35' 16"-85 /= 14° 46' 57"-81

?/i= ]27°31' 12"-29 z^2=128°43'35"-60 /^3= 130° 11' 14"-57

woraus
log tang b^ = 9-3077548.

folgt.

Die erste Probe stimmt auf eine, die zweite auf zwei Einheiten der siebenten

Decimalstelle. EndHch wird

log «3 = 9-6576794 4- 999-7 du^

logn^ = 9-7369030 — 825-6 du^.

Die mit den früheren Werthen auftretenden Differenzen von 33 und 30 Ein-

heiten der letzten Stelle lassen sich durch

du^ = -+- 0"-035,

also befriedigend, wegschaffen.

Es werden nun die Zwischenzeiten wegen Aberration verbessert, indem

man setzt

VII. ^/ = /i
— xAj sec^i

logyi. = 7-75647 (nach Encke) in Einheiten des Tages.

*) Encke führt zur Bestimmung von Knoten und Neigung folgende ebenfalls leicht zu

beweisende Relationen ein

sin (-^-^ — ft) ^'^"ö^ = TT (^««<?" ^3 '.+ tajtgb^)sec ^~
//„ + /, ^ \ . \

, , , ^ h — h
sin

\f—:<-^
— hlj tang i = — itang b^ — lang b^) cosec———*•

,

aus welchen die obigen numerischen Werthe ermittelt wurden.
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Hierauf wird mit den verbesserten Zwischenzeiten gerechnet

w, =
\^

yr, ^3 cos ' ^ '

j
[2 Yr, r, cos ^

'

j

tangi^b'' + (Ol) =j/^ /a;?^(45° + (03) =]/

^

u.
^^'h.-J^^tang^^^, sin^ "^—^-^tang^^<^

'^1 /o =
cos

/iTi '
/3 + t

>^i=T-7-?r ^3=7-^^

11 ,
n

,

11 11

,

1 . . . . 1 + . .

Man erhält hier

y" = 0-0000346 y' = 0-0000504,

gegen die ENCKE'schen auf anderem Wege ermittelten Werthe

y" = 0-0000345 y = 0-0000504,

/ogT^' = 8-9331298 /ogx^' = 9-2755706 /ogx^' = 9-0123443

und damit für die IL Hypothese aus

^1-^^'y"

^ _ IsV ^J_
V^l y'y'" u-, U^ Ua U-, U^ Uf

r^ ^3 cos ^ cos ^ cos

für unseren Fall
log P^ = 9-9208014

/ogQi = 7-9459413

und damit
/ogCQ = 2-6055366 logr^ = 0-3949410

Zog k^ = 0-2329228 % Ag = 0-1803690

/og/Q = 0-2504479 logn^ = 9-7368917

%p. = 0-4142551 %/23 = 9-6576931

/ogm = 0-4808856 iog ^^ = 0-1735852

^ = + 13° 35' 4"-52 Zog A3 = 0-1902865

2 = + 14° 12' 54"-20

') Auf pag. 492 ist die Formel für / zu corrigiren in

sin^
"ä ~ ^^

4- A7«P-2 2u)

/= ^
«, — u,

cos —^—-

—

-
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/, = 267° 2' 48"-95 l^ = 268° 15'47"-02 l^ =269° 43' 59"-59

%/«;z^^i =9-3151454 %/a?z^^2 = 9"3076709 %/^?2^ ^3= 9-2981931

/^^rj = 0-3966720 ^^g = 0-3949410 %^3 = 0-3928356

£i = 138° 37' 19"-64 i = 14° 46' 25"-77

z^i = 127° 29' 26"-51 z^g = 128° 41' 51"-93 2^3 = 130° 9' 33"-09.

Die Proben stimmen hier fast vollkommen. Die Werthe von n^ und n»

werden
/,?^;2^ = 9-7368917 % «3 = 9-6576933

ferner werden
/ogy'" = 0-0000346 /o^y = 0-0000504

und damit
/o^jP^ = 9-9208013 % Ög = 7-9459407.

Damit sind die Versuche beendet; rechnet man nun auf ähnliche Weise wie

früher den Werth von j" aus r^, r^ etc., so ergiebt die Uebereinstimmung

der Werthe

^ ~ L T,' J - [ T,' J - [ V J

eine neue Probe. Weiter wird durch

P 1

r—^j
=

r—2^j =
i

p
sm2<\>^yr^r., ) ^^^

u^ — u^

die Excentricität e und der Winkelabstand des Perihels vom Knoten cu gefunden.

Es ist aber
Vi = u^ — ^ ^2 ^ ^2 — ^ ^3 = ^3 — ">

E. V. ( n. ^\
t<^i^g -^ = iang — taug I 45°

1
1

^««^ "Y
= iang ^ tang (^45° - ^

a = p sec^':}.

Bei Kometen kann die Berechnung des Winkels 9 aus e, also auch die von a

unsicher werden; man rechne dann

n / ^3 — ^1
2 \/rir^cos ^

"

<^os T2 = —r—

• 2 ^3—^1
^ZW* ; = i±\ !

1y'2 L(ri + ?-3)^^JT2)J fi?J75

P
a cos 9 = = r= ^i;- Vr, r o.

2

Bei Planetenbahnen kann die Ermittelung von cos 9 aus der letzten Gleichung

als weitere Probe dienen.
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Hat man die Werthe £^, E^ und E^ bestimmt, so ist

M^ = E^ — e sin E-. .

Jf 5,
= -Co — e sm E^ e = —.—i-

sm 1M^ = E^ — e sin E^
und da

H = ^ log k'^ = 3-5500066

ist, so müssen die Gleichungen

V" 7^ /' -^
T"' /' 7- /'

-' '\ -'0 ^2 -^ '3

erfüllt werden, worin Tq die Epoche, Mq die mittlere Anomalie zur Zeit der

Epoche vorstellen.

Für das gewählte Rechenbeispiel findet man

72 = 1° 21' 28"-91 logy = 0-0001685

logp = 0-3641846, 0-3641842, 0-3641840

—^ i=l° 24' 20"-33 /^^ö;^^5cp = 0-3721181

u) = 239° 51' 26"-12 log e = 9-2774038.

Aus e = sin ^ wird /c'^rö^ 9 = 9*9920664, aus obiger Gleichung log cos r^

= 9-9920661 gefunden. Man wird den ersteren Werth vorziehen, da der letztere

durch seine Bestimmung aus kleinen Winkeln in der letzten Stelle unsicher wird.

Man erhält dann

/^^a = 0-3800514 fx = 954"-83756

E^ = 258° 6' 50"-28 M^ = 268° 44' 1"-31

E^ = 259 23 19-30 M.^ = 270 3 19-88

^.^ = 260 55 30-96 71/3 = 271 38 30-65.

Es ergiebt sich für Tq = Juli 10-40138

Mq = 270° 3' 19"-89

19-88
.

19-91

Die Elemente lauten dann

Epoche Tq= 1847 Juli 10-40138 m. Zt. Berlin

Mittlere Anomahe Mq = 270° 3' 19"-89

Mittlere Länge . . tt + J/^ = Z = 288 32 5-65

Länge des Perihels . . ta + Sl = tz = 18 28 45-76
] ^^. . ^ . .

Knoten ^ = 138 37 1964
Mittleres Aequmoctmm

Neigung .-= 14 46 25-77 )
^«47 Juh 10

Excentricität (optisch) 9 = 10 55 6-16

Excentricität (numerisch) . . . . e = 0-1894104

Grosse Halbbahnaxe . . . Ä?§- a = 0-3800514

Mittl. tägl. sid. Beweg. ... fx = 954"-8376.

Die durchgreifendste und letzte Probe findet durch Darstellung der Beob-

achtungen aus obigen Elementen statt.

Man hat dann zunächst mit den corrigirten Zwischenzeiten die schein-

baren Sonnenlängen, Sonnenbreiten und Radienvectoren der Sonne aus den

Ephemeriden zu entlehnen, die Sonnenlängen durch Anbringung der Präcession

und Nutation auf das mittlere Aequinoctium der Elemente zu bringen und mit

Hilfe dieser Grössen die geocentrischen rechtwinkligen Coordinaten der Sonne
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abzuleiten. Ebenso findet man aus den bekannten Formeln die heliocentrischen

rechtwinkligen Coordinaten des Himmelskörpers. Nennt man die geocentrischen

Sonnencoordinaten
X, Y, Z,

die heliocentrischen Planetencoordinaten

X, y, z,

so sind die rechtwinkligen geocentrischen Planetencoordinaten

\ = X -\- X = (^ cos OL COS 8

Tf) = Y -\- y = p sin a cos ö

^ == Z ->r = p sin 8.

Die auf diese Weise erlangten Grössen a und 8 müssen noch mit der

Präcession, Nutation, Aberration imd Parallaxe behaftet werden, um direkt mit den

Beobachtungen vergleichbar zu sein. Führt man alle diese Operationen durch,

so ergiebt sich im Sinne Beobachtung weniger Rechnung

Aa A8
0-"0 — 0-"l

00 0-0

— 0-1 -h 0-1

also eine vollkommen befriedigende Uebereinstimmung.

b) Parabolische Bahnen,

a) Olbers' Methode.

Um sich sofort zu überzeugen, ob die Methode von Olbers noch mit Vor-

theil anzuwenden ist, oder der Ausnahmefall nahezu eintritt, verzeichnet man auf

einem Globus oder einer Sternkarte den ersten und dritten Kometenort sowie

den mittleren Sonnenort. Geht nun der durch die äusseren Kometenorte gelegte

grösste Kreis auch durch den zweiten Sonnenort nahezu, so ist Olbers' Methode
zu verlassen.

Die der Rechnung zu Grunde gelegten Beobachtungen gehören dem von

Barnard am 30. October 1888 entdeckten Kometen an und lauten

Ort 1888 Ortszeit app. a^ app. 8^
Mount Hamilton . . October 30 16''' 50'« 54'^ 9^' 43'« 2 2'^-20 — 15° 18' 52"-0

Wien November 2 16 18 3 9 47 21-00 —14 54 45-0

Hamburg „ 5 17 11 12 9 51 49-52 —14 24 59-1

Die Beobachtungszeiten wurden zunächst mit Hilfe der Meridiandifferenzen

gegen Berlin auf diesen Meridian reducirt. Die scheinbaren Rectascensionen

und Deklinationen des Kometen von den kleinen Correctionen, Präcession,

Nutation und Aberration befreit (letztere wurde mitgenommen, um theilweise die

Planetenaberration zu compensiren). Am einfachsten ist es, die Differenz Komet
weniger Stern direkt an den mittleren Ort des Vergleichsternes anzubringen, wenn
die Beobachtungen Differentialbeobachtungen sind und diese Grössen vom Beob-

achter, wie dies allgemein üblich ist, angegeben werden. Diese Correctionen sind

Aa - 16"-8 — l7"-7 — 18"-8

AS — 0-8 — 0-4 H- 0-2.

Sie wurden mit ihren Zeichen an die Beobachtungen angebracht und diese mit

Hilfe der mittleren Schiefe der Ekliptik für den Jahresanfang e = 23° 27' 13"'7

in Länge und Breite verwandelt; die mittleren Sonnenlängen und Radienvectoren

wurden aus dem Berliner Jahrbuch interpolirt. Dies giebt



556 Bahnbestimmung der Planeten und Kometen.

t (Mittlere Zeit Berlin) \ ß

1888 Octob. 31-077118 153°51'21"-7 —27°14'56"-5

Nov. 2-671026 154 41 17-8 —26 31 8-7

„ 5-725612 155 35 59-3 —25 39 16-8
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Hier werden

H = 242° r 15"-5 log sin C = 9-872017 /ogA = 8-608723

/oicos!: = 9-424341

Zog cos 9 = 9-354434,

daher

Dann ist

wenn

log sin ^ = 9-988598

/^_^r = 0-371180 /^^^ = 9-691359

-y = -h 0-545778.

pj = r cotang & H- 7 s^ = g -^^'^ ? cosec d,

^/^.
sin » = ' ' ^ ^.

und fi, die ENCKE'sche Hilfsgrösse ist. Hat man für dieselbe keine Tafel, so

rechnet man

r) =
(^1 + ^s)^
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Oppolzer giebt Dififerentialformeln an, die ich der Vollständigkeit wegen

hersetze; nennt man

so wird gerechnet (viei stellig)

^^^^i 10-
« = 1+ {sm e ^ Msin 63) -^^^^ ^^7

sin Y = V) [X

der Anfangswerth für den zweiten Versuch ist dann

Unter der Annahme log {r^ + r^a = 0-3000 fand sich durch vierstellige

Rechnung log{r^ + r^) = 0'7435 und n = 1*807, daher der neue Anfangswerth

log (r^ -+- r^) = 0-54.

Als definitive Werthe ergaben sich nach einigen Versuchen,

logr^ = 0-213458

log r^ = 0-222658

% p^ = 0-238003

log^^ = %(J/pi) = 0-236616.

Berechnung der Elemente aus p^ und pg.

Aus den bekannten Formeln

/-j cos b^ cos (/j — Ol) = pi cos ßi cos (X^ — 0^) — R^

r^ cos b]^ sin (/^ — 0j^) = p^ cos ßj sin (X, — 0^)
rj sin b^ = p^sin ß^

rg cos b^ cos (/g — 03) = p3 cos ßg cos (X3 — Og) — ^3
^3 cos b^ sin (/g — Og) = P3 ^^^ ßg ^/« (X3 — 0g)
r^sin b^ = pg^m ßg

wurde gefunden

/i
= 115° 1' 0"-5

/g = 117° 33' 34"-7

log lang b^ = 9-743368« log fang b.^ = 9-693828«

/^^ r^ = 0-213458 log r^ = 0-222658.

Die Uebereinstimmung von r^ und r^ mit den aus den Versuchen er-

mittelten ist vollständig; doch prüft diese Rechnung nur jene Grössen, durch

welche r^ und r^ aus p^ abgeleitet werden.

.

Neigung und Knoten findet man aus

lang i sin (/j — ft) = lang b^

^. tangbo — lang b^ cos (h — /,)
to; . cos (/, - a) = -^ '

sind-l,)

Nehmen die heliocentrischen Längen ab, (/g— /^ negativ), so ist langt negativ;

nehmen dieselben zu, (/g — /^ positiv), so ist lang i positiv,

i immer zwischen 0° und 180°.

Hier ist lang i positiv und

Ä = 137°34° 16"-9

i = 55° 17°39"-8.
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Die Argumente der Breite ergeben sich für

tang i < ± 1

aus
tang u^ = tang (/^ — SC) sec i tangu^ = tang (/g — Sl) sec t,

für

tang / > ± 1

aus
tangb. tangb^

'^^^ ^^ = cos{i, - si)-7hri
^^^^ ''' = J^iih^^m sin

i

Der Quadrant von u^ und u^ wird so bestimmt, dass

sinb^ und sinu^ sinb^ und sinu^

gleiche Vorzeichen besitzen. Man kann aber auch beide Formeln in eine ver-

einigen, indem man sich der Gleichungen

cos (/ — Sl) cos b ^= cosu

sin {l — SC) cos b = si7i u cos i

sin b = sin u sin i

bedient. MultipHcirt man die letzten zwei Gleichungen bezüglich mit cos i und

sini, addirt die Resultate und dividirt durch die erste Gleichung, so wird

sin il — SV) cos i -\- tang b sin i

tang u = j-j p^T .* cos (/ — Sl)

sinu hat dann das Vorzeichen des Zählers, cos u das des Nenners; die Formel

ist für jedes / brauchbar und hat noch den Vortheil, dass beim Gebrauche von

Additionslogarithmen zur Berechnung des Zählers das Argument tang'^i oder

cotang^i zum Eingange in die Tafel dient, welches natürlich für u^ und u.^

dasselbe ist.

Hier findet abermals eine Probe statt, die schon durchgreifender ist, da sie

die Auflösung der EuLER'schen Gleichung und somit alle Hilfsgrössen prüft. Ist

und setzt man

so ist bekanntlich

tans: -V'
u^ — u^ -I A2 — r^) (2 — ^3)

2 y 2(2-^2)

Dieser Werth sollte mit dem aus den Gleichungen für tangu ermittelten

übereinstimmen; dies wird bei ersten Bahnbestimmungen sehr selten der Fall

sein, da die Grössen unter dem Wurzelzeichen sehr unsicher werden; man hat

dann nur zu untersuchen, ob sich der Fehler durch zulässige Aenderung in den

letzten Stellen der Werthe von log r^ und log r.^ wegbringen lässt. Zur

weiteren Rechnung verwendet man besser die aus obigen Tangenten ermittelte

Differenz. Hier wurde gefunden]

u^ = — 36° 6' 34"-3 ^^3 = — 32° 36' 20"-9

'^^= l°45'6"-7,

während aus der Probe folgte

^^-^^= l°45'9"-4.

Diese Differenz ist ohne Belang, da sie sich durch Aenderung von einer

Einheit in logr-^ und logr^ wegbringen lässt.
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Die wahre Anomalie und die Periheldistanz findet man aus

1 V, ''^^""S 2 ''''' 2~^
sin — =

> m. Aequinoct. 1888'0.

1 Z'l 1

Für das vorliegende Beispiel wird

z'i = 36° 27' 31"-0 z/g = z;^ 4- {u^ - u^) = 39° 57' 44"-4

o) = «j — z/j = ^^;, — 7/3 = 287° 25' 54"-7

/^^^ = 0-168734.

Entlehnt man aus der BARKER'schen Tafel nach Oppolzer die Grössen M^,
M^ mit den Argumenten Vy und v^ und nimmt M^, M^ positiv oder negativ,

je nachdem es v^, v^ ist, so erhält man die Zeit des Durchganges durch das

Perihel (Perihelzeit) T

Die Uebereinstimmung dieser Rechnung prüft die Auflösung der EuLER'schen

Gleichung. Hier wurde erhalten:

T= 1888 Sept. 10-82911 m. Zt. Berlin

unter genügender Uebereinstimmung der Werthe l^ — M^ q^ und i^ — M^q^'
Die Elemente lauten also:

T= 1888 Sept. 10-82911

Tt = si + ^= 65° 0' 12"

Sh = 137° 34' 17"

i = 55° 17' 40"

/o^q = 0-168734

Die letzte und durchgreifendste Probe ist die Darstellung des mittleren Ortes

nach den Formeln:

«2 = ^2 + ">

p2 COS ßa cos (Xg — Ä) = i^2 ^^^ ^2 + -^2 ^^^ (Oa — ß)

P2 cos ßg sin (X2 — ft) = i^2 •^^''^ ^2 '^'^•^ ^ + ^3 •^^'^ (O2 — ^)

p2 j/« ßg = ^2 -^^^ ^2 •^^'^ ^•

Man erhält hier

Xg' = 154°41'23"-0

ß^' = - 26° 31' 8"-l

und daher im Sinne Beobachtung weniger Rechnung

AX2 = — 5"-2

Aßg = — 0"-6.

Rechnet man mit den zuletzt erhaltenen Werthen

««(X2' — 02)
co^an,^A= tang^,'-'

so wird

logcotangjQ = 0-264195,

gegen den Werth aus den Beobachtungen

logcoiangJ= 0-264196,

so dass also M nicht verbesserungsfähig erscheint.
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ß) Oppolzer's Methode.

Der Ausnahmsfall traf unter anderen auch bei dem am 31. August 1885 von

Brooks entdeckten Kometen ein. Die Beobachtungen ergaben die folgenden

bereits auf das mittlere Aequinoctium des Jahresanfanges bezogenen Längen und

Breiten^); die Daten sind:

t mittl. Zt. Berlin
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Hier sind noch zu bestimmen:

V = cos ßg cos C cos {H— ^3) -h sin ß^ sin C

$ = 2^[v cos
<f
— cos ßy cos {G — X3)]

h7i = -T cos (p A = g sin

also für die vorliegenden Werthe:

^^ V = 8-972434« 7, = -f- 0-221040 %^ = 8-891611

/^^ Z = 8-735530« /^^72 = 9-974756 % O = 0-952308«

/ogW = 1-260628«.

Versuche.
Man beginnt mit dem Werthe:

X = log{R^ + R.^) = log (^1 + /'s),

weil dadurch m im ersten Versuche = wird, was die Rechnung bedeutend

vereinfacht, und rechnet

3 i'Z«
3ri

" """'
3 T / 2 3

i//2 = —4 IX = —r-H- [/ cos -^% Zog —= = 0-025576

Sn

^_^ ^«/ = O + 7 ; Tö

^ = m^(i H- w^)

cosb = -yi + x

Pi = -^ ««d + 7i -h 72^«

P3 = ^Pl + ^

/angQ,=^^^-^ fang%,= ^'

^J^'

/-g = B.^sec 9

3

Ist j' = Jt;, so war die Annahme von x richtig; dies wird jedoch meistens

nicht der Fall sein; man wird mit dem Werthe j/ die Formeln wiederholen und

nach der Regula falsi aus dem neuerdings gefundenen x' einen Werth ableiten

oder sich der von Oppolzer gegebenen Differentialformeln bedienen:

log{r^-\- roy = X -\- y stny = r]\x (9 = —^-5 7 ; ^ —S ^~ä •-

^

O SFP = [sin 01 + J/.r.« ©3) ^ +
(
^ ^ ^^)4

^^'^ Ö3

dann ist der neue Anfangswerth
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,_ y — X

n

Nach einigen Versuchen ergaben sich:

/og-r^ = 9-946250

/<?^ ^3 = 9-970383

/^^Pj = 0045704

/^^pg = 0-035789

und damit die heliocentrischen Polarcoordinaten

/i
= 289° 13' 58"-5 /^ = 302° 55' l"-7

logiang b^ = 0-230370 logtangb^ = 0-228131

%ri = 9-946249 /ogr^ = 9-970382.

Ferner erhielt man Knoten, Neigung und die Argumente der Breite:

^ = 204° 50' 38"-8

/ = 59° 39' 0"-2

«1 = 87° 9' 28"-8 u^ = 94° 5' 57"-6«^ = ö< y zö ö u^ = yi i.''

'^'^

und daraus

-^ = 3° 28' 14"-4,
2

während die Probe fast genau übereinstimmend ergab

ti^ U^
-^ = 3° 28' 14"-5.

> m. Aequinoct. 1885-0

2

Endlich fand sich noch:
v^ = 45° 47' 34"-2

logg = 9-874968

(ü = 41° 21' 54"-5,

so dass die Elemente lauten:

T = 1885 August 9-7302 m. Zt. Berlin

TT = «, + a = 246° 12' 33"

Sl = 204° 50' 39"

i = 59° 39' 0"

/ogg = 9-874968

und damit die Darstellung des mittleren Ortes

AXg = — 0"-8

Aßg = 4- 3"-7.

Zum Schlüsse mag hier noch einer Anwendung der Methode von Oppolzer

Erwähnung geschehen. Dieselbe leistet nämhch wegen Mitnahme der höheren

Glieder dann gute Dienste, wenn von drei Beobachtungen eines Kometen eine

unvollständig ist; dabei ist es nicht nothwendig, dass die unvollständige Beob-

achtung gerade die mittlere ist; man wird sie nur dazu machen, indem man

dieselbe mit dem Index »2« versieht, wobei naturgemäss negative Zwischenzeiten

auftreten. Ist die unvollständig beobachtete Coordinate die Rectascension , so

setze man
n = ag — 90°

/ = 82.

wobei eine rohe Näherung von a^ ausreicht; ist dagegen die Deklination

unbekannt, so nimmt man an,

n = a2

/ = 90°.

36*
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c) Berechnung einer Kreisbahn.

Als Beispiel nehme ich das von Oppolzer in seinem Lehrbuche, Bd. I,

2. Aufl., pag. 450 ff. gerechnete für den Planeten »Angelina«, und setze die

Rechnung in ihren Hauptpunkten an.

Die Beobachtungen sind durch Anbringung der Fixsternaberration auf das

wahre Aequinoctium 1861 März 9"5 bezogen und lauten:

t mittl. Zeit Berl. X ß (^ log R
1 861 März 9-5 180° 42' 36" — 1° 34' 28" 349° 24' 10" 9-99727

18-5 178 39 25 — 1 39 2 358 21 53 9-99835

Die Rechnung wird ausreichend fünfstellig geführt. Aus den bekannten

Formeln erhält man
<]>i
= 168°35' 6" ij;2 = 178° 19' 26"

Py^ = 187 58 48 Pc^ = 259 57 47.

Man rechnet dann

w sin W= sm —^-^ stn x

U^ 02-01
. A-^1w COS W= cos —^—^ ' stn

hsm H = sin —~^ cos
^

/ T, 02-01 Pi- Px
h cos H = cos —^—^ cos _

w und h stets positiv; w^ + /z^ = 1, Probe.

Setzt man

SO wird

R^ sin »li Rc. sin ibg

sin z< = —^ — sm Zc, = —
'^ a ^ a

sin'if = tv^ sin-^lW — 1(^2 + ^1)] + ^^ ^^^^ i^' + i(^2 — ^i)j-

Es wurde gefunden

f^' = 181 ° 15' 21" log w^ = 9-53930

H' = 52 55 %>^2 =, 9-8 1544.

Nun macht man eine schickliche Annahme über a, rechnet z^, z.^ und aus

der obigen Formel/; der so ermittelte Werth/ist mit dem aus dem Kepler'sehen

Gesetze folgenden

f = -r^ log = TT-^TTT = 3-24898
a^2sinl" 2sinl"

zu vergleichen, und a so lange zu variiren, bis genügende Uebereinstimmung

erfolgt. Hier fand man aus
a = 2-5

/i -/2 = + 1' 43",

aus

a = 2-65

/i-/2=-0'4",
also nach der Regula falsi

a = 2-6444.

Aus den Formeln

^^= R^cos^y + a cos z^ pj = R^ cos i\)^ -f- a cos z^,

die sich aus dem Dreiecke Erde, Sonne, Planet unmittelbar ergeben, findet man
logp^ = 0-22088 log p3 = 0-21708

und damit aus den bekannten Formeln:

I
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/i
= 176° 29' 2" 4 = 178° 32' 49"

lo^ tang b^ = 8-23758« log tang b^ = 8-25428«

log a = 0-42232 log a = 0-42232,

ferner
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Setzt man

J/=

i?i sin (01 ~ 02) + ^3 sin (03 - 02)

so wird

und

%Af= 9-987385

/^^w = 6-893817

/^^ Mq =
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1+3 cotang^ -=

^ =b
( o VV
I 1 H- cotang^ -^ I

= -^ /'ö«^^

Entwickelt man die Grösse b nach steigenden Potenzen von cotang^ — , so ist

3-4 ^ V
^ = 1 H- ^—^ f^/«^^^ 2

Es ist also, wenn cotang -^ als eine Grösse erster Ordnung angesehen wird, b

von der Einheit nur um eine Grosse vierter Ordnung verschieden Weiter wird

7, ( . vy ( V vy 8
tang^ 2(1 + ^^^^^^«^^

2J
^

r"""^ 2
"^ ''^^'^•^^'

2j
^ ^^^

"

Demnach ist

kt 8b

^1-1/2 '6sin^v

Da aber ^ nur wenig von der Einheit abweicht, so wird durch die Bestimmung

von w aus

21^2^
sin w = ,

,

w sehr wenig von v verschieden sein, und, da w nahe bei 180° liegt, vor dem
Perihel im dritten Quadranten, nach dem Perihel im zweiten Quadranten gelegen

sein. Setzt man
V = w -\- 0,

so wird

sin ^w
oder auch

= 3 tang — 1- fang'^

= iang^
-cT W + coiang^ ^) ^

sinw^ * 2 V 2/ .w
tang^ "2

Setzt man
w ^ 8

tang — = ö tang — = x,

so folgt

(\ +_02y_ 9 + ^ rA±_^v
V e j

~ ^ \-^x^\\ — ^x)'

Es ergiebt sich daher die Bestimmung von x aus einer Gleichung dritten

Grades. Für die numerische Berechnung wird man x durch Reihenentwicklung

bestimmen. Setzt man mit Bessel

1 +302
30(1 + 402 + 204 + 0«) -^'

so wird
,02 4 + 180'^ + 90* + 506

^= y + e_y2 ^yz _ . ^_^^Q2 + 204 + 0'^ ^ •
'

oder
3 = 2;'-+- 20jt'2 + . . . .

was für die Berechnung vollkommen ausreicht.
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Die Berechnung von y ist immerhin nicht einfach genug, um in diesem

Falle Hilfstafeln entbehren zu können; ich füge deshalb die Tafel aus Bessel's

Abhandlung hier an. Die Rechnung stellt sich wie folgt; man ermittelt

sm w =
y^kt

sucht mit dem Argumente w aus der Tafel 8, so ist

V = w -^ h.

Es ist am besten, sich vorläufig um den Quadranten von w nicht zu

kümmern, sondern einfach w nahe 180° anzunehmen und erst am Schlüsse bei v

die röthige Entscheidung über v zu treffen. Die umgekehrte Aufgabe, M aus v

zu bestimmen, ist direkt; weshalb von der Construction von Hilfstafeln abgesehen

wurde.

Bessel's Tafel zur Berechnung grosser wahrer Anomalien.

w
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s^ = ^p/ + Bp.,-\- C

woraus zur Auflösung

(^P I + Bp, + c)2(^/p/ + yv^p^ + 0) = /.*(^3 - ^,) 4^2'

eine Gleichung sechsten Grades, deren sich auch Oppolzer zur Entscheidung mehrfacher

Lösungen des Kometenproblems (1882) bediente. (Die Ableitung stammt aus »C. Scherfer,

Institutiones astronomiae theoreticae, Wien 1777«.)

Barker, T., An account of the discoveries concerning comets, with the way to find their

orbits etc., London 1757. Darin die nach dem Autor benannte BARKER'sche Tafel.

Lambert, J. H., Insigniores orbitae cometarum proprietates. Augustae Vindelicorum

1761. Ein sehr werthvolles Buch nicht nur in Bezug auf parabolische, sondern auch elliptische

Bahnen. Darin § 158 eine Methode, die der OLBERS'schen sehr nahe kommt. S. darüber

W. Olbers, 1797.

Lambert, J. H., Observations sur l'orbite apparente des cometes. Mem. de l'academie

de Berlin 1771. Darin der Satz von der Abweichung der scheinbaren Bahn vom grössten

Kreise.

Lambert, J. H., Beiträge zum Gebrauche der Mathematik, Berlin 1772. Sind die Elemente

einer Kometenbahn näherungsweise bekannt, so erhält man durch Einführung von differentiellen

Aenderungen gewisser variabler Elemente eine verbesserte Bahn.

Lagrange, J. L., Sur le probleme de la determination des orbites des cometes, d'apres

trois observations. Nouveau memoire de l'academie de Berlin 177b et 1783. Darüber s.

W. Olbers, 1797.

Condorcet, J. M. de. Tempelhoff, G. F. de, et Hennert, J. F., Dissertations sur la

theorie des cometes qui ont concouri au prix propose par l'Academie de Prusse, Utrecht 1780.

S. darüber W. Olbers, 1797.

DU Sejour, D., Nouvelles methodes analytiques pour resoudre differents questions astro-

nomiques. Mem. de l'academie des sciences 1779, Paris 1782. Darin eine Methode vollkommen

mit der von Olbers übereinstimmend s. a. W. Fabritius 1883.

Klügel, G. S., Wie man aus zwei geocentrischen Oertern eines entfernten oberen

Planeten seine Bahn nahe bestimmen könne. Berl. astr. Jahrb. f. 1785 (1782). Eine Gleichung

dritten Grades wird für den Planeten Uranus gefunden.

Hennert, J. f., Untersuchung über die Bahn des Uranus. Berl. astr Jahrb. f. 1786 (1783).

Für die Bewegung des Planeten von etwa 2° heliocentrisch wird die Elongation von der Sonne

durch eine Gleichung zweiten Grades berechnet.

DU Sejour, D., Traite des mouvemens apparens des corps Celestes, Paris 1789.

Olbers, W., Abhandlung über die leichteste und bequemste Methode, die Bahn eines

Kometen aus einigen Beobachtungen zu bestimmen. Weimar 1797. Einfache trigonometrische

Methode; sehr werthvoU durch die Kritik anderer Methoden.

Laplace, P. S., Traite de mecanique Celeste, tome I, premiere partie, livre II, Paris An
Vn (1799). Aus mehreren naheliegenden Beobachtungen werden die höheren Differential-

quotienten in Länge und Breite abgeleitet, und mit Hilfe von Reihenentwicklungen nach der

Zeit und dem Satze von der lebendigen Kraft statt des EULER'schen Theoremes Elemente con-

struirt, welche keinen der benutzten Orte vollständig darstellen.

Burckhardt, J. C, Trigonometrische Methode zur genäherten Bestimmung der Elemente

einer Cometenbahn. Monatl. Correspondenz v. Zach, Bd. 4, 1801. Der OLBERS'schen

Methode ähnlich, doch wegen Uebergang auf den heliocentrischen Ort bei jeder Hypothese weit-

läufiger.

Brinklky, J., An examination of various Solutions of Kepler's problem etc Transactions

of the Roy. Irish Acad. vol. IX (1803). Eingehende Analyse der älteren Methoden etwa

bis 1800.

Bessel, f. W., Ueber die Berechnung der wahren Anomalie in einer von der Parabel

nicht sehr verschiedenen Bahn. Monatl. Correspond. v. Zach, Bd. 12, 1805.



570 Balinliestimmunt^ der Planeten und Kcnneten.

Legendre, A. M., Nouvelles methodes pour la determination des orbites des cometes

Paris 1805. Suppl. 1806 et 1820.

Gauss, C. F., Summarische Uebersiclit der zur Bestimmung der Bahnen bei den neuen

Hauptplaneten angewandten Methoden. Monatl. Correspond. v. Zach, Bd. 20, 1809.

Gausö, C. f., Theoria motus corporum coelestium in sectionibus conicis solem ambientium.

Hamburgi 1809.

Gauss, C. F., Einige Bemerkungen über die Berechnung parabolischer Bahnen. Monatl,

Correspond. v. Zach, Bd. 28, 18 13. Die bekannten Vereinfachungen der Versuche durch Ein-

führung von Hilfswinkeln.

IvoRY, J., A new methode of deducing a first approximation to the orbit of a comet from

three observations. Philos. Transactions 1814. Darüber siehe die folgende Abhandlung von

BURCKHARDT.

Burckhardt, J. K., Note sur la methode de determiner les orbites des cometes de

M. IvoRY. Conn. des tems, 1819. Paris 1816.

LiTTROW, J. J., Theoret. u. praktische Astronomie, II. Theil, 182 1.

LiTTROW, J. J., Ueber die verschiedenen Methoden die Bahn eines Kometen oder Planeten

aus geocentrischen Beobachtungen zu bestimmen. Berl. astr. Jahrb. für 1824 (182 1) = Theoret.

u. prakt. Astronomie, II. Bd.

Bessel, F. W., Beitrag zur Kometentheorie. Astr. Abhandlungen, 2. Heft, 1823.

LUBBOCK, J. W., On the determination of the orbit of a comet. Mem. of the Astron.

Society, vol. IV, 1831. Betrachtung der Methoden v. Olbers u. Laplace nebst eigener analyt.

Methode.

BiNET, J. Ph. M., Sur la determination des orbites des planetes et des cometes. Journal

de l'ecole polytechnique. Tome XIII, 1831. Darin die Auflösung der Gleichung achten

Grades im Planetenprobleme mit Hilfe der Curve

_y = (1 + ^2)-|

und einer Geraden, welche von Klinkerfues (»Theoretische Astronomie») Waterstone zu-

geschrieben wird.

Hansen, P. A., Ueber die von Pontecoulant in seiner »Theorie analytique du Systeme

du monde« vorgetragenen Methode Kometenbahnen zu berechnen im Vergleich mit der Olbers-

schen. Astr. Nachrichten, Bd. 10, 1833. Die ÜLBERS'sche Methode ist die genauere.

Nicolai, F. B. G., Leichtes Verfahren die sogen. Lambert' sehe Gleichung bei dem

Kometenproblem mittelst einer Hilfstafel zu lösen. Astr. Nachrichten, Bd. 10, 1833.

Encke, J. f., Ueber die ÜLBERS'sche Methode zur Bestimmung der Kometenbahnen.

Berl. astr. Jahrb., 1833. Weitere Vereinfachungen in Bezug auf die LAMBERx'sche Gleichung.

Valz, B., De la recherche immediate des orbites des cometes. Conn. de tems, 1835.

Reduction des Problemes auf eine Gleichung achten Grades (Hilfstafeln).

Bessel, W., Ueber die Variation des OLBKRS'schen M bei Verbesserung von Kometen-

bahnen. Astr. Nachrichten, Bd. 13, 1836.

Plantamour, E., Disquisitio de methodis traditis ad cometarum orbitas determinandas

Regiomonti, 1839. Darin u. a. eine ausführliche analytische Darstellung der NEWTON'schen

Methode in den Principien.

AiRY, G. B., On the determination of the orbits of comets from observations. Mem of

the Astr. Society, vol. XI, (840. Modifikation der LAPLACE'schen Methode.

Bergius, A. T., De orbitis cometarum ex observationibus determinandis commentatio.

Journal f. reine u. angewandte Math. Bd. 25, 1843. Methode von Olbers mit den Abkürzungen

von Gauss. Berührung des Ausnahmefalles.

Bessel, F. W., Ueber die Berechnung der v/ahren parabolischen Anomalie aus der Zeit

für Fälle, in welchen sie sich 180° nähert. Astr. Nachrichten, Bd. 22, 1845.

MlciiAL, M., Sur deux methodes pour determiner les orbites des cometes et des planetes.

Compt. rendus. vol. XXIII, 1846. Auf den Methoden der »Mecanique Celeste« als Grundlage

findet der Verfasser eine Gleichung dritten Grades für die Bahnlage.

Cauchy, L. H., Methodes nouvelles pour la determination des orbites des corps Celestes et en

particulier des cometes. Coniptes rendus vol. XXIII, 1846, et XXV 1847. — Sur la determination
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des orbites des planetes et cometes. Comptes rendus vol. XXVI, 1848. — Differentialformeln in

dei Form der LAPLACE'schen; für das hierzu nöthige umständliche Interpolationsverfahren hat

Cauchy im »Journal de mathematiques pures et appliquees« tome 2, 1837, unter dem Titel

»Memoire sur Interpolation« Vorschriften gegeben.

Encke, J. f., Ueber den Ausnahmefall aus drei vollständigen geocentrischen Beobachtungen,

Astr. Nachr. Bd. 27, 1848.

Ritter, E., Memoire sur la determination des Clements de l'orbite d'une comete ou

d'une planete au moyen de trois observations. Memoires de la Societe Physique et d'Histoire

Naturelle de Geneve, tome XII, 1849. Im Wesentlichen das Verfahren von Legendre, nur

grössere Genauigkeit in den von der Erde abhängigen Gliedern.

Chai.lis, J., A methode of calculating the orbit of a planet or comet from three obs. places.

Mem. of the Astr. Society vol. XXVII, 1849. Ebenfalls nur eine Erweiterung der LAPLACE'schen

Differentialmethode. Darin wird die Cpnstruction der Gleichung achten Grades J. J. Water-

STONE zugeschrieben (1847), während dieselbe schon von Binet (1831) angegeben wurde.

Villarceau, Yvon, Methode pour calculer les Clements des planetes, du plus generalement

des astres, dont les orbites sont peu inclinees ä ecliptique etc. Conn. des temps, 1849. Aus-

führung der LA.FLACE'schen Methode.

Waterstone,
J. J., On a graphical mode of Computing the excentric anomaly. Monthly

Not. of the Astr. Society vol. X, 1850. — Lösung des KEPLER'schen Problems mit Hilfe der

Sinuslinie und Construction des Differentialquotienten

dE = .

1 — e cos E
Perrey, Alex., Sur la determination de l'orbite des planetes et des cometes. Conn. des

temps pour 1853 (1850). Ausführung der Methoden von Cauchy.

Encke, J. F., Ueber die Auflösung der KEPLER'schen Gleichung. Astr. Nachr. Bd. 30,

1850. Die CASSiNi'sche Methode in Formeln umgesetzt.

Enke, J. f., Ueber die Bestimmung einer elliptischen Bahn aus drei vollständigen Beob-

achtungen. Berl. astr. Jahrb. f. 1854 (^1851).

Clausen, Th., Ueber die OLBERs'sche Methode Kometenbahnen zu bestimmen. Bulletin

de l'Academie des Sciences de St. Petersbourg. 2. ser. tome X, 1852.

Weyer, G. D. E., Ueber die Diflferentialquotienten für Kometenbahnen von grosser

Excentricität mit Berücksichtigung der planetarischen Störungen, Berlin 1852.

HüRnstein, C, Bemerkungen über den Uebergang von der Parabel auf die Ellipse oder

Hyperbel, Sitzungsber. d. K. Akademie der Wissensch., Wien, 12. Bd., 1854.

Valz, B., De la determination des orbites elliptiques des planetes et des cometes. Comptes

rendus vol. XLI, 1855. Ausdehnung der Methode von Valz (1835) auf elliptische Bahnen,

Tafel für doppelte Lösungen des Problemes.

Gasparis, A. de, Ueber Bestimmung der mittleren curtirten Distanz A.^. Astr. Nachr.

Bd. 42, 1855.

Ritter, E., Nouvelle methode pour determiner les Clements des astres, qui, circulent

autour de soleil. Mem. de l'Institut National Genevois, 1855. Im Wesenthchen eine Differential-

methode ähnlich der LEGENDRE'schen. Die Auflösung der transcendenten Gleichung geschieht

nach einem dem Verfasser eigenthümlichen Verfahren, worin indessen kein P'ortschritt gegen

Gauss, Hansen etc. zu bemerken ist.

Gasparis, A. de, Formole pel calcolo dell' orbita ellittica di un pianeta con tre osservationi.

Astr. Nachr. Bd. 43, 1856. Reihenentwicklungen von höherem Grade als in der »Theoria motusff

der praktische Gebrauch fraglich.

Villarceau, Yvon, Determination des orbites des planetes et des cometes. Annales de

l'observatoire de Paris. Tome III, 1857. Der Hauptsache nach mit der Methode von Laplace

verwandt.

Houzeau, J. C, Sur la determination du rayon vecteur d'une planete nouvelle. Bulletin

de l'Academie de Belgique. 2eme ser. tome VIII, 1859. Aus den Pfeilen dt-r Erdbahn und

Planetenbahn wird der Radiusvector in der mittleren Beobachtung bestimmt. Verwandt mit

Newton's Methode.
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Oppolzer, Th. V., Entwicklung von Differentialformeln zur Verbesserung einer Planeten-

oder Kometenbahn nach geocentrischen Orten. Sitzungsber. d. K. Akademie der Wissenschaften

in Wien, Bd. 49, 1861.

Brünnow, f., On the calculation of the true anomaly in ellipses and hyperbolas of great

excentricity. Astronomical Notices i, 1861.

Hansen, P. A., Ueber die Bestimmung der Bahn eines Himmelskörpers aus 3 Beobachtungen.

Her. über die Verhandlungen der Sachs. Gesellschaft der Wissenschaften, Bd. XV, 1863. Die

Distanzen des Planeten von der Erde werden in der allgemeinsten Form angenommen und die

mittlere Distanz ähnlich wie bei Gauss ermittelt. Die Auflösung des transcendenten Theiles

geschieht mit Anwendung des bekannten Kettenbruches; es wird der für die Bahnbestimmung

maassgebende Winkel eingeführt.

DuBOis, E., Moyen de resoudre graphiquement le probleme de Kepler. Astr. Nachr.,

Bd. 59, 1863. Identisch mit der Auflösung von Waterstone, 1850.

Wolfers, J. Ph., Ueber die indirekte Auflösung eines Problems, welches bei den hyper-

bolischen Bahnen dem KEPLER'schen der elliptischen Bewegung analog ist. Astr. Nachr., Bd. 64,

1865. Auflösung der Gleichung

JV =le tangF — log tang (45° -+- —

)

X = 9-6377843 (Modul).

Watson, J. C, Theoretical astronomy relating to the motions of the heavenly bodies.

Philadelphia 1868. (Neuere Auflagen 1877, 1881). Ein Lehrbuch im besten Sinne des Wortes,

welches in compendiöser Form die ganze erste Bahnbestimmungsmethode und die Berechnung

der Störungen enthält.

Frischauf, J.,
Theorie der Bewegung der Himmelskörper um die Sonne nebst deren

Bahnbestimmung, Graz 1868. Die 2. Auflage unter dem Titel: »Grundriss der theoretischen

Astronomie«, Graz 1871. Beide Werke sind Auszüge aus der »Theoria motus« von Gauss und

aus Olbers' Abhandlung. Die zweite Auflage enthält neben einer historischen Uebersicht über

die älteren Planetenlheorien die Grundzüge der Störungsrechnung.

Oppolzer, Th. v., Lehrbuch zur Bahnbestimmung der Kometen und Planeten, i. Bd.

l.Aufl. 1870, 2. Bd. 1880, i.Bd. 2. Aufl. 1882. Ein sehr werthvoUes Handbuch, haupt-

sächlich für den praktischen Rechner durch die grosse Anzahl neuer Methoden und Tafeln

unentbehrlich.

Cayley, A., On the determination of the orbit of a planet from three observations. Mem.

of the Astr. Society XXXVHI, 187 1. Geometrische Betrachtungen über die Aenderungen eines

Bahnelementes, wenn die anderen fünf constant angenommen werden. Siehe darüber Caylf.y's

Selbstreferat in den Jahrbüchern über die Fortschritte der Mathematik, Bd. 2, 1869 und 1870,

sowie das Referat in der Vierteljahrsschrift der Astronom. Gesellschaft VII. Jahrg. 1872.

Klinkerfues, W., Theoretische Astronomie, 1871. Ein gutes Lehrbuch für die erste

Einführung in die Lehre von den Bahnbestimmungen. Enthält einige in ähnlichen Werken

nicht vorkommende Artikel, wie die Berechnung der Doppelsternbahnen, die Theorie des Saturn-

ringes, Berechnung der Satellitenbahnen.

Proctor, R. A., Graphical methode for detarmining the motion of a body in an elliptic

orbit under gravity. Monthly Notices of the Astr. Society, 1873. Lösung des KEPLER'schen

Problems mit Hilfe der Cycloide.

Knorre, V., Entwicklung einer Correctionsformel betreffend die Bestimmung der Bahn

eines Himmelskörpers aus 3 Beobachtungen. Astr. Nachr. Bd. 81, 1873. Von der Hansen'

sehen Methode der Bahnbestimmung aus drei Orten ausgehend werden die bekannten Grössen

&" AY-^PBY"
T ^ ~ A + PB

P bleibt constant; F= Y'* = ^^" in erster Näherung werden variabel. Es werden

Formeln für die Differentialänderungen von Y und Y" aufgestellt, so dass

F-i-A F" -^ A"
die verbesserten Werthe sind.
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Stone, O., On certain expressions for the distance of a comet from the earth. Astr.

Nachr. Bd. 84, 1874. — On BrÜnnow's niethod of correcting the orbit of a comet. Astr. Nachr.

Bd. 84, 1874. Durch Einführung von Hilfsgrössen, welche für ein constantes p in zwei ver-

schiedenen Hypothesen bei Auflösung der Eui.ER'schen Gleichung für die Praxis bequemer

sind, will der Verfasser die Methode der Variation der Distanien nach BrÜnnow und im

Ausnahmefalle erleichtern.

Gylden, H., Zur Auflösung des KEPLER'schen Problems. Vierteljahrsschrift der Astr.

Gesellschaft. Jahrg. X, 1875. Anwendung der elhptischen Functionen.

Fabritius, W., Ueber die Berechnung der richtigen Distanzen durch successive Annäherung

in dem Problem der Bahnbestimmung aus drei beobachteten Orten, Kiew 1877. Siehe darüber

E. Weiss ,
Ueber die Berechnung einer Kometenbahn mit Berücksichtigung von Gliedern

höherer Ordnung. Sitzungsber. d. K. Akademie d. Wissenschaften in Wien. Bd. 100, 1891.

Oppolzer, Th. V., Neue Methode zur Bestimmung der Bahnelemente gleicher Wahrschein-

lichkeit für einen kleinen Planeten. Monatsber. d. K. Preuss. Akademie zu Berlin, 1878 Methode

aus den Beobachtungen einer Opposition die wahrscheinlichsten Elemente eines kleinen Planeten

abzuleiten nebst den Grenzen der möglichen Aenderung derselben. Folgerungen daraus von

F. KÜHNERT, Astr. Nachr. Bd. 95, 1879.

TiETjEN, F., Zusammenstellung aller für die Berechnung einer Planetenbahn aus drei

vollständigen Beobachtungen erforderlichen Formeln nebst Rechenschema. Berl. astr. Jahrber.

f. 1879 (1877)-

Oppolzer, Th. v., Ueber die Bestimmung grosser wahrer Anomalien in parabolischen

Bahnen. Monatsber. d. K. Preuss. Akademie d. Wissenschaften zu Berlin, 1880. Die bekannte

Methode von Bessei., Astr. Nachr. Bd. 22, wird für den rechnerischen Gebrauch bequemer gemacht.

OppolzER, Th. v., Ueber die Kriterien des Vorhandenseins dreier Lösungen bei dem

Kometenproblem. Sitzungsber. d. K. Akademie d. Wissenschaften in Wien. Bd. 86, 1882.

Fabritius, W., du Sejour und Olbers. Astr. Nachr. Bd. 106, 1883. Es wird die

Identität der Methode von DU Sejour zur Berechnung der Kometenbahnen [Memoiren der

Pariser Akademie f. 1779 (gedruckt 1782)] mit der OLBERS'schen Methode nachgewiesen.

Thiele, T. N., Ueber die Berechnung der neuentdeckten Planeten. Astr. Nachr. Bd. 107,

1884. Berechnung einer vorläufigen Ephemeride ohne Kenntniss der Bahnelemente unter der

Voraussetzung, dass der Kreisbahnradius zwischen den Grenzen a^ = 2-3 und a^ = ö-b hege.

Radau, R., Sur le calcul approximatif d'une orbite parabolique. Compt. rend. t. 105,

1887. Eine Art Verbindung der LAPLACE'schen und OLBERS'schen Methode, wenn die Beob-

achtungen nahe bei einander liegen.

GiBBS, J. W., On the determination of elliptic orbits from three complete observations.

Nation. Academ. of Sciences, vol. IV (1889?). Die Genauigkeit in der Ersetzung der Zwischen-

reiten in den Dreiecksflächen ist grösser als bei Gauss, daher auch die Rechnung bedeutend

umständlicher. Siehe darüber auch die zwei nächsten Abhandlungen.

Fabritius, W., Ueber eine leichte Methode der Bahnbestimmung mit Zugrundelegung des

Princips von Gibbs. Astr. Nachr. Bd. 128, 1S91. Das Problem wird auf eine veränderliche

Grösse zurückgeführt.

Fabritius, W., Weitere Anwendungen des GiBBs'schen Princips. Astr. Nachr. Bd. 128,

1881. Bahnbestimmung aus vier Orten. Verbesserung des OLBERS'schen M ohne Kenntniss

der Elemente aus den Zwischenzeiten und r^, r^.

Weiss, E., Ueber die Berechnung einer Kometenbahn mit Berücksichtigung von Gliedern

höherer Ordnung. Sitzungsber. d. K. Akademie d. Wissensch. in Wien, Bd. loo, 1981. Aus-

führl. Darstellung der Methode von Fabritius (1877) und Gibbs.

Weiss, E., Ueber die Bestimmung der Bahn eines Himmelskörpers aus drei Beobachtungen.

Denkschriften d. K. Akademie d. Wissenschaften in Wien, Bd. 60, 1893. Vergleichende

Darstellung d. Methoden von Gauss, Hansen-Oppolzer und Gibbs, und Angabe der zulässigen

Abkürzungen, wenn die Bahnbestimmung eines Asteroiden nur ein Intervall von 30-40 Tagen

umfasst.

Tisserand, f., Note sur le calcul des planetes. Compt. rend. tome 119, 1894. Be-

dingungen für die Unmöglichkeit einer Kreisbahn aus zwei geocentrischen Beobachtungen,

wenn die tägl. geocentrische Bewegung in Deklination bedeutend ist. KaRL ZelBR,
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iDahnSUCher heisst ein von G. B. Airy i86i zuerst angegebenes Instru-

ment, welches die Auffindung vorausberechneter Kometen erleichtern soll.

HiND hatte für die Wiederkehr des de Vico'schen Kometen die Aufsuchungs-

ephemeride berechnet, und bei dieser Gelegenheit erwog Airy die neue Fernrohr-

montirung. In der Regel sind die Elemente der Kometenbahn ziemlich genau
bekannt, nicht aber die Zeit der Wiederkehr zum Perihel und daher auch nicht

genau der Punkt der Bahn, in welchem sich der Komet zur gegebenen Zeit be-

findet, sondern nur, dass er irgendwo auf der die Bahn am Himmel bezeichnen-

den Linie ist. Bei der gewöhnlichen (äquatorealen) Montirung kann man nun
nur in einer bestimmten Deklination nach Rectascension, oder wenn das Fern-

rohr durch ein Uhrwerk in Bewegung gesetzt ist, in bestimmter Rectascension

nach Deklination suchen, nicht aber in einer beliebig gegen den Aequator ge-

neigten Richtung. Ersetzt man nun die zweiaxige durch eine dreiaxige Mon-
tirung, so ist dies erreichbar. Die Polaraxe liegt wie an der deutschen

Aequatorealaufstellung, nur muss die Axe, um eine allseitig freie Rotation zu

gestatten, in einer Rohrfassung etwas länger gemacht werden. Die zur Polaraxe

senkrechte Axe ist ebenfalls ganz dem Aequatoreal entsprechend angebracht, aber

sie trägt nicht wie bei diesem das Fernrohr, sondern ein Rohr, in welchem sich

noch eine zweite, wiederum senkrechte Axe dreht. Diese zweite Axe trägt das

Fernrohr. Alle drei Axen tragen getheilte Kreise, die Polaraxe den Stundenkreis,

sie ist auch durch Uhrwerk drehbar. Die zweite, das Fernrohr am einen Ende

tragende Axe hat natürlich am andern

Ende ausser dem Kreis noch das Gegen-

gewicht für das Fernrohr, die erste ausser

dem Kreis das Gegengewicht für das

Fernrohr und sein Gegengewicht, sodass

alle Theile gut ausbalancirt sind.

Nun ist sofort ersichtlich, dass die

zweite, das Fernrohr tragende Axe in

jede beliebige Lage gebracht werden kann,

sodass das Fernrohr bei seiner Drehung

um diese Axe jede beliebige Linie am
Himmel beschreibt (Fig. 145).

Es ist natürlich von Vortheil, das

Instrument so leicht als möglich zu

machen , für das Fernrohr selbst z. B.

Holz zu wählen. Es lässt sich auch

jedes Aequatoreal in dieser Weise mon-

tiren, da ja nichts hindert, das Instru-

ment als Aequatoreal zu benutzen, weil

diese Aufstellung nun nur ein specieller Fall unter allen möglichen ist, die die

Montirung gestattet.

Von Nutzen ist ein solches Instrument, dem Airy den Namen Orbit-

Sweeper gegeben hat, nicht allein als Bahnsucher für Kometen, sondern auch

für Mondbeobachtungen. Wenn man die scheinbare Bewegung des Mondes in

Rectascension und Deklination und so die Neigung der scheinbaren Mondbahn

am Himmel berechnet, so ist der Bahnsucher auf diese einzustellen und mit ge-

eignetem Uhrwerk der bekannten scheinbaren Geschwindigkeit der Mondbewegung

entsprechend festzustellen; ein bestimmter Punkt der Mondoberfläche wird sich

dann beliebig lange unter dem Faden des Mikrometers halten lassen.

ilitk,ihr,

(A. 145.)
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WiNNECKE hat für die Strassburger Sternwarte ein solches Instrument von

den Gebr. Repsold ausführen lassen. Das Fernrohr hat 6 Zoll Oefifnung, und

zeichnet sich das ganze Instrument durch I>eichtigkeit und Bequemlichkeit in der

Handhabung aus. Dem eigentlichen Zweck hat es aber noch nicht gedient, wurde

vielmehr, mit einem feinen Fadenmikrometer versehen, als Aequatoreal neben

dem grossen Refractor der Sternwarte seither zu Beobachtungen von Sternhaufen,

Planeten, Kometen, Doppelsternen u. s. w. benutzt. Valentiner.

Biegung". Durch den Einfluss der Schwere auf die einzelnen Theile

eines zu Ortsbestimmungen dienenden Instrumentes stehen in letzterem Ver-

änderungen zu befürchten, die die Genauigkeit der Resultate erheblich beein-

trächtigen können. Diese unter ,dem Gesammtnamen der Biegung begriffene

Fehlerquelle kommt besonders bei den Instrumenten in Betracht, welche wie

der Meridiankreis (s. den betr. Artikel) zur Messung von Zenithdistanzen (De-

klinationen) und Rectascensionen der Sterne in weiten Grenzen dienen, während

sie da, wo es sich um relative Ortsbestimmungen in sehr geringem gegenseitigen

Abstand des bekannten vom unbekannten Stern (Mikrometermessungen) handelt,

als beide Sterne gleichmässig beeinflussend ausser Betracht bleiben kann. Fassen

wir daher gleich den Meridiankreis speciell ins Auge, so kann sich die Biegung

aus mehrfachen Theilen zusammensetzen. Auf die Zenithdistanz wirkt eine

Biegung des Kreises und eine Biegung des Fernrohres. Letztere kommt

zum Ausdruck, wenn sich die beiden Rohrhälften nicht in derselben Weise

durch die Schwere an den Enden senken, wenn also die jeder Rohrhälfte

für sich zukommenden Biegungen verschieden von einander sind. Alsdann wird

die sogenannte Collimationslinie, d. i. die die Mittelpunkte des Objectivs und

des Fadenkreuzes verbindende Linie nicht einer festen Linie am Kreise parallel

bleiben, sondern vielmehr beim Drehen des Kreises Winkel durchlaufen, die den

am Kreise abgelesenen nicht gleich sind. Auf die Bestimmung der Rectascension,

der Durchgänge der Sterne durch die Stundenfäden, wird ganz entsprechend

eine Seitenbiegung und Durchbiegung der Axe ihren Einfluss geltend machen.

Letztere, bei festen Instrumenten in der Regel von sehr geringem Betrag, wird

sich dadurch äussern, dass der Collimationsfehler bei seiner Bestimmung im

Horizont (durch Collimatoren) und im Zenith oder Nadir oder in anderen

Zenithdistanzen verschiedene Werthe annimmt. Am meisten ist sie erfahrungs-

gemäss bei gebrochenen Passageninstrumenten zu befürchten, wo sich das in

der Mitte der Horizontalaxe angebrachte Prisma senken kann, ohne dass das in

einem Lager fest ruhende Ocular mit der Fadenplatte die gleiche Veränderung

erleidet. Harkness hat eine grössere Anzahl gebrochener Passageninstrumente

untersucht, und bei ihnen sehr erhebliche Durchbiegungen constatirt. Doch lässt

sich eine solche durch die die Axe stützenden FrictionsroUen in der Regel auf

ein Minimum reduciren. Im Uebrigen lassen die HARKNESs'schen Untersuchungen

erkennen, dass die Biegung zum Theil von Umständen abhängt, die nicht ganz in

der Gewalt des Verfertigers liegen, und jedenfalls ist eine eingehende Untersuchung,

wenn es sich um genaue Beobachtungen handelt, nothwendig, um gegebenen

Falles die von der Zenithdistanz abhängige Grösse in Rechnung ziehen zu können.

Was nun den Einfluss der Biegung auf die gemessenen Zenithdistanzen be-

trifft, so kann derselbe durch eine periodische Function der Zenithdistanz aus-

gedrückt werden, und zwar sowohl die Biegung des Kreises als auch die des

Fernrohres, also in der allgemeinen Form

a sin z -^ a cos z ->t- ^ sin 2z + ß' cos 2^ + 7 sin 3z -+• 7' cos 3z ... ,
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Man hat nun zur Bestimmung wie zur Elimination dieser Biegung ver-

schiedene Methoden in Vorschlag gebracht, deren wesentlichste hier besprochen
werden sollen. Sie unterscheiden sich in erster Reihe dadurch von einander,

dass man entweder die Beobachtungen der Sterne selbst so anordnet, dass aus

einer gewissen Combination die Biegung der Hauptsache nach herausgeht, oder
dass man durch besondere Hilfsmittel die Hauptcoefficienten der Reihe bestimmt
und dann den Betrag in Rechnung zieht. Was die Combination der Beobachtungen
betrifft, so giebt es zwei Methoden, durch welche die Aufgabe erreicht wird,

einmal indem man den Stern in den verschiedenen Kreislagen (nach Umlegung
des Instrumentes, also bei Kreis West und Kreis Ost) und ausserdem direkt und
reflektirt beobachtet, sodann, wenn das Fernrohr so eingerichtet ist, dass man
Objectiv und Ocular mit einander vertauschen kann, indem der Stern in beiden

Kreis- und Objectivlagen beobachtet wird.

Rechnen wir nun hierfür allgemein die Zenithdistanzen in der Richtung, in

der das Fernrohr gedreht werden muss, um auf zunehmende Ablesungen des

Kreises zu führen. Sei die Ablesung, wenn das Fernrohr auf das Nadir gerichtet

ist 0°, wenn es nach dem Zenith gerichtet ist, 180°, und bei einer Zenithdistanz z

sei sie a, dann ist stets

z = a — 180° und « = ^ + 180°.

Unterscheiden wir jetzt die Beobachtungen und Ablesungen in den ver-

schiedenen Kreislagen des Instrumentes, und bezeichnen die in obigem Sinnege

zählte Zenithdistanz, die zugehörige Ablesung bei Kreis Ost, wenn der Stern direkt

beobachtet wird, mit z^^, a^, die entsprechenden Grössen bei Kreis Ost und
refiektirter Beobachtung mit z^, a^, bei Kreis West und direkter Beobachtung
mit z.^, a.^, endlich bei Kreis West und refiektirter Beobachtung mit z^, a^.

Dann ist

I. Kr. O. D. «1=0,+ 18Ü° z^=a^ — 180°

Kr. O. R. üig = «i + 180° — 2^1 z^ = a^ — 2z^

Kr. W. D. a^ = a^ — 2z^ z^ = a^ — ^z^ — 180°

Kr. W. R. a^= a^ + 180° z^ = a^

Wenn nun das Fernrohr so eingerichtet ist, dass man Objectiv und Ocular

vertauschen kann, so mögen die nach Umwechslung erhaltenen Zenithdistanzen

und Ablesungen der obigen Reihe entsprechend mit a.^', z^', a^', z^', a^', z.^',

a^', z,^ bezeichnet sein, und wir haben für diese Stellung II folgendes:

II. Kr. O. D. Äi' = «1 + 180° 0/ = «1

Kr. O. R. a^'=^a^—1z^ ^2' = ^i — 2^1 — 180°

Kr. W. D. a^- = «^ + 180° — 1z^ z^ = a^ — ^z^

Kr. W. R. a^' = aj^ 2/ = «1 — 180°.

Nennen wir nun den Fehler der Biegung bei der Zenithdistanz z f{z), so

ist an die Beobachtungen jeweils folgende Correction anzubringen:

I. Kr. O. D. /(«i — 180°)

f{a^ — 22i) =/(360° — a^)

f{a^ — 2^1 — 180°) =/(180° - a^)

/M
II. Kr. O. D. /(a^)

/(a^ — 2^1 — 180°) =/(180° - «1)

Kr. W. D. /(«i - 2^1) =/(360° — aj
Kr. W. R. /(«i — 180°)

Kr.
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Schliesst man nun die Ablesung bei der Sternbeobachtung zur Ermittlung

der Zenithdistanz an das Nadir, bezw. an den durch Collimatoren ermittelten

Horizontalpunkt an, so müssen auch die diesen Ablesungen zukommenden

Biegungswerthe berücksichtigt werden. Im Nadir ist die Correction einfach

L Kr. O. /(180°) II. Kr. O. /(0°)

Kr. W. /(180°) Kr. W. /(0°),

und bei der Bestimmung des Horizontpunktes durch zwei im Norden und Süden

aufgestellte Collimatoren

I. Kr. O. i[/(90°) +/(270°)] IL Kr. O. i[/(90°) -h/(270°)]

Kr. W. H/(90°)+/(270°)] Kr. W. U/(9Ö°) +/(270°)].

Hiernach ergeben sich nun nach den verschiedenen Beobachtungsmethoden

unter Berücksichtigung der Biegung und unter der allgemein durchgeführten

Annahme, dass die Ablesungen jeweils selbst für die Fehler der Theilung ver-

bessert wurden, folgende Werthe der Zenithdistanzen.

Objectivlage I.

1) Richtet man das Fernrohr bei Kr. Ost und Kr. West auf den Stern und

liest dabei jedesmal den Kreis ab, so kommt:

z = \{a^ -- a,) + ^[/{a, - 180°) -/(180° - a^)].

2) Verbindet man in jeder Kreislage eine direkte mit einer reflektirten

Beobachtung, so kommt;

Kr. O. z = 90° + ^(«1 — ^2) + ^[/(fl!i — 180°) — /(360° — a^)]

Kr. W. ^ = 90° + iK - «3) + i[/(«i) -/(180 - a,)\

3) Verbindet man jede einzelne Sternbeobachtung mit einer Nadirbestimmung,

welche letztere bei Kreis Ost mit N^, bei Kreis West mit N^ bezeichnet werden

soll, so findet sich die Zenithdistanz

Kr. O. D. z= 180° — N^ -{ a^ _/(180°) +/(^i — 180°)

Kr. O. R. z = N^ — ^2 +/(180°) — /(360° — a^)

Kr. W. D. 2 = 180° — a^ -^ N^ — 7(180' — a^) 4-/(180°)

Kr. W. R. 2 = «4 — N^ +f{a^) — /(180°).

4) Durch Verbindung mit dem aus Collimatoren bestimmten Horizontpunkt

kommen folgende Werthe, in denen H^ und H^ die Ablesungen des Horizont-

punktes bei Kreis Ost, H^ und H^ die bei Kreis West sind, welche jeweils sehr

nahe bei 90° und 270° Hegen.

Kr. O. D. z = a^— ^{B^ + H^) — ^[/(90°) +/(270°)] +/(a, - 180°)

Kr. O. R. z= 180° — \{H^ + H^) — «3 + i[/(90°) -+ /(270°)] — /(360° — a^)

Kr. W. D. z = 1(^3 + H,)-a,+\ [/(90°) +/(270°)] -/(180° - a^)

Kr. W. R. z= 180° — ^{B^ ^ H^-^a^- i[/(90°) -1-/(270°)] + /{a^).

Indem wir alle Grössen mit Accenten versehen, erhalten wir nach Um-
wechslung von Objectiv und Ocular für die einzelnen Bestimmungen folgende

entsprechenden Gleichungen.

Objectivlage 11.

1) ^ = i(^i' - ^3') + \Uifl^) -/(360° - a^)\

2) Kr. O. 2 = 90^ + K^i' - O + W^c^x) -/(180° - a^)\

Kr. W. z = 90° + \{a^ - «3') + \{A<^x — 180°) -/(360° ~ a^)\

3) Kr. O.Y). z= 180° — iV/ -|- a^ — /(0°) +/(«!)
Kr. O. R. 2 = iV/ —«2' +/(0°)— /(180°— a^)

Kr. W. D. 2 = 180° 4- iVg' — «3' -i- /(0°) — /(360° — a^)

Kr. W. R. 2 = a^ — N^' -+-/(«! — 180°) —/(0°)
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4) Kr. O.D. z= 180° - ^(I/,' + JI,') + a,' - l[/(90°) +/(270°)] +/K)
Kr. O. R. = ^(^/ 4- H,') - ^2' + i[/(90°) +/(270°)] -/(180° - a^)

Kr.W.D. 2= l80°H-^(^3'+ jy/)-Ö3' + ^[/(90°)+/(270°)]—/(360°— ^i)
Kr. W.R. z = a,' - ^{B,' + If,') - ^[/(90° H-/(270°] +/(«! - 180°)

Setzen wir nun für / (z) die Reihe

a sin z -h a' cos z -\- ^ sin '2z -h <^' cos 2z -h t sin Sz + 7' cos Sz -{- .

so gehen obige Formeln der Reihe nach in die folgenden über:

I- 1) z = ^(«j — a^) — a sin a^ + ^ sin 2a^ -{- -^ sin ^a^ -{- . . .

2) Kr. O. .s = 90° 4- ^ {a^ — «g) + ß sin 2 a^^ -\- ^ sin 4: a^ + .... —
— a' cos a^ — 7' ^^5 Sötj — . . .

Kr. W. z =^^0° -^\{a^— a^)-\-^sin2a^ + hsin4La^+ . .-\- fjj cos a^-\-

+ -{ cos %a^ -\- . . . .

3) Kr. O. D. z= 180° — iV^ + ^i + a' — ß' + 7' — 6' + . . — 1 sin a^-^

-\-'^sin2a^— ^sin'ha.^^-^hsin^a^— ... — o!cos a^+ ^'cos2a^—
— 7' cos Sötj H- 8' cos 4a^ — ...

Kr. O. R. z = N^—a^— a' + ß' — 7' + S' — . . . . + a-sin a^^^sin2a^-^-

-\- 7 sin 3
(2i -t- 8 sin 4«i H- . . . — a' cos a.^ — ß' cos 2a^ —

— 7' cos 3fl!j — 8' cos 4a ^ —
Kr. W. D. z = 180° + iV; — «3 — a' + ß' — 7' + 8' — . . . — ^sina^ +

+ ß sin 2a^ — 7 sin 3äj H- 8 sin 4a^ — . . -^ a cos a^^ —
-- ß' cos 2a^ + 7' cos 3a^ — 8' cos 4«^ + . . . .

Kr. W. R. z = —JV^-h a^-]- a'— i^' -hf'— 8' -^ . . -{- ctsin a^-i- i^sin^a^-^-

H- 7 sin 3
ü^i + 8 sin Aa^ -+- . . H- a' cos a^ -\- ß' cos 2 a^ -+

4- 7' cos 3ö!i + 8' cos 4a^ + . . . .

4) Kr. O. D. z =^ a^- \{B^ + H^) -f- ß' — 8' 4- . . — a sin
ö^i + ß sin2a^—

— 7 sin 3 aj^ -\- 8 sin 4 a^ — . . — a' cos a^ + ß' cos 2 a^ —
— 7' cos 3^1 ->r 8' cos 4a^ — . . . .

Kr. O. R. ^ = 180° — öTg + ^(Ä'i -t- ^2) — ß' + S' — . . . . + a sin a^+
-H ß sin 2 <?! -i- 7 si7i 3 ^^ + 8 siti 4a^ ~\- . . — a' cos a^

— ß' cos 2a^ — 7' cos 3a^ — b' cos 4a.^ — . . . .

Kr. W. D. 2 =. _ flig + ^ (^3 + ^J _ ß' H- 8' _
. . .

_ a sin a^ -f-

+ ß sin 2 ö!j — 7 sin 3ö!j + 8 sin 4a.^ — . . . H- a' cos a^

— ß' cos 2a^ — 7' cos 3a-i — 8' cos 4a^ -f- . . .

Kr. W. R. 2 = 180° + 0:4 — i (^3 4- ^4) + ß' — 8' -4- . . . + a sin a^-\-

-\- ß sin 2
ü!i H- 7 sin 3 a^^ -{- 8 sin 4 a.^ -k- . . , + a' cos a^

H- ß' cos 2aj +7' cos 3a^ -+- 8' cos 4a^ + . . . .

II. 1) ^ = 'ki^i' — ^:/) + <* ^^^ ^1 H- ß -y^^ 2^1 +7 sin Sa^ -\-

-j- 8 sin 4a^ -t . . . .

2) Kr. O. z = 90° + ^(a/ — a./) + ß sin 2a^ + 8 sin 4a^ + . . -\-

+ a' cos a-^ -\r ^^ cos 3a^ -^ . . . .

Kr. VV. 2 r= 90° H- ^(«4' — a^) + ß sin 2a^ + 8 sin 4a^-\- . . -\-

— a! cos a^ — -{ cos 3a^ — . . . .

3) Kr. O. D. z= 180° — iVi' + Ä/ — a' — ß' — 7'— 8' — + a««a,H-

H- ß sin 2 a^ + 7 sin 3a^ -\- 8 sin 4a^-{- . . . + a' cos a^+
H- ß' cos 2a^ 4- 7' cos 3a^ + 8' cos 4a^ + . . .

Kr. O. R. 2 = yV"/ — «2'+ a' H- ß'H- 7' + 8'+ . . . — a.sina^—^sin2a^ —
— 7 sin 3a^ — 8 sin 4a^ — . . .-+«,' cos a^ — ß' cos 2a^ -+-

+ 7' cos 3a^ — 8' cos 4a^ ....
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Kr. W. D. z = 180^ + iV/ — ötg' 4- a' H- ß' + y' + 8' -+- . . . + nsin ö^H-

H- ß sin 2fl!i -h 7 sin 3^;^ H- 8 jm 4«^ + . . . — a' cos a^ —
— ß' cos 2aj^ — 7' f(?j 3a^— 8' cos Aa-i — . . . .

Kr. W. R. = _ iVg' + a/ — a' — ß' — 7' — 8' — . . . — a sin a^ +
+ ß sin 2^1 — 7 sin 3 «j H- 8 sin ^a^ — . . — a.' cos a^ -\-

H- ß' cos 2a^ — 7' cos
3(3!i + 8' cos 4«] — ....

4) Kr. O. D. 2 = 180°+ö/— 1(^/H-^2')+ ß' — 3' H- • . 4- a 5/« a^ +
-h ß i'/« 2ä!j +7 sin 3«! + 8 5'/« 4 ^1 -h . . . -j- a' ^t?^ ü:^ +
-h ß' r^^ 2

ö^i
+7' f(9^ 3a^ -[- b' cos ^a^ + . .

Kr. O. R. = — ag' 4- I (/// H- ^2') — ß' + 8' — . . . — a «« tZi +
4- ß sin 2a^ — 7 sin Sa^^ -i- 8 sin 4a ^

— . . . -Ha' cos a^ —
— ^' cos'ia]^-\- { cos %a-^— h' cos Aia^ -\- . .

Kr. W. D. z = — ag' + 180° + ^ {H^' -t- ^4') — ß' + 8' — . . . +
H- a sin «^ H- ß sin 2 a^ H- 7 sifi 30^^-1-8 sin 4 «^ 4- ... -

— a' cos üy — ß' cos 2a^ — 7' cos ?>a^ — ö' cos Aa^ — . .

Kr. W. R. z = a^' — ^(B^'-hB^')-h^'—B'+.. — aisinai-i-^sin2ai—
— 7 sin 3<3ti 4- 8 sin Aa^ — . . . — a' ^^.y a^ 4- ß' cos 2a^—
— 7' cos 3a^ + 8' cos Aa^ — . .

Man kann nun also durch Verbindung der verschiedenen in der Praxis

möglichen und vorkommenden Fälle die zur Elimination resp. Bestimmung der

Biegung günstigste Combination suchen. Ist z. B. der Meridiankreis nicht zum

Umlegen eingerichtet, was aber nur bei älteren und speciell englischen Instru-

menten der Fall ist, sodass man also dann nur direkte mit reflektirten Beobachtungen

unter Benutzung des Nadirs oder der CoUimatoren verbinden kann, so wird dann

das Mittel dieser beiden Beobachtungen denselben Fehler enthalten, wie die

unter 2) angeordneten Beobachtungen mit einfacher Umlegung, da der Fehler

im N'^dir- und Horizontpunkt daraus verschwindet. Kann aber, was bei allen

modernen Meridiankreisen der Fall ist, das Instrument bequem umgelegt werden,

so giebt das Mittel aus den in beiden Kreislagen angestellten direkten und

reflektirten Beobachtungen den folgenden Werth als die verbesserte Zenithdistanz

z = 90° 4-
4: (^1 — a^ -\- a^ — a^) 4- ß sin 2a^ -+ sin 4.a^ +- . . .

Benutzt man keine reflektirten Beobachtungen, sondern nur die direkten in

beiden Kreislagen, so enthält das Mittel aus beiden Bestimmungen denselben

Fehler wie die Beobachtung unter 1). Wenn Objectiv und Ocular zu vertauschen

sind, so giebt die Combination von II) mit III)

z = \ (a^ -\- a^ — a^ — ötg') 4- ß sin 1a^ -\- 8 sin 4a^ -\- . . . .

Die Combination von 12) und 112) giebt

Kr. O. z = 90° 4- \ (a^ — a^ -t- «/ — ü-g') 4- ^ sin 2a^ 4- 8sin4:a^ 4- . .

Kr. W. z = 90° 4- i (ö!^ — ötg 4- a^' — ^3') + ^sin2a^ -h 8sin4ai -{- . .

Die Combination von 13) und 113) giebt

Kr. O. D. z = 180°4-i(«i4-«i'— iV^i — iVi')4-ß««2«i4- SsinAa^ 4- ... 4-

4- ß' cos 2^1 -+- 8' cos 4a^ -h . . . — ^' — 8' — . .

Kr. O. R. z = ^ {N^ 4- iVj' — öfj — a^') 4- ß sin 2«! 4- 8 sin 4ay + . . .
—

— ^' cos 2a^ — 8 cos 4a^ — . . . 4- ß' 4- 8' 4- . . . .

Kr. W. D. s = 180°4-i(iV2 -{- N^' — a^— a^') + ^sin1a^-tr 8 sin4a^ 4- . .
—

— ß' cos 2«! — 8Vö^ 4fl!i . . . 4- ß' 4- 8' 4- . . . .

Kr. W. R. z = ^ {a^ 4- a^' — Nc^ — N^') 4- ß sin 1a^ 4- 8 sin 4a^ -^ . . 4-

-ir ^' cosla^-^ 8' cos 4a^-{- . . . . — ß' _ 8' ~ . . . .

37*
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Die Combination von 14) und 114) endlich ergiebt

Kr. O. D. 2 = 90° 4- ^C«i + ^i) - i(^i + ^2 + ^i' -*- ^a') + ß««2ö!,+
-t- 8 sin 4a^ ^- . . + ß' cos2a.^ + 6' «r«?^ 4^^ + . . . + ß'— o'-t- . . .

Kr. O. R. 2 -= 90° -{- lil/^-h B^-hJIi' -h H^') — \{a^ + a^) + ß sin 1a^ +
-\-h sin\a^-\- . . — ß' ^^^ 2«! — h^ cos ^^a.^ — . . . — ß'+ 8'— . . .

Kr. W. D. zr= 90° + \{^H^ -¥ H^ + H^ H- H^)— \{a, + a^) + ß sin "la^ +
-\-h sin 4a^-\- . . — ^' cos'ia^ — tt^ cos \a^ — . . . — ß' •+• 8'— . . .

Kr. W. R. 2 = 90° + \{a^ + a^) — \{H^ + H^-\- H^ + ^/) + ß sin 2ü!i +
+ hsin^a^ + . . + ß' (:<?y 2«! + 8' cos 4a^ + . . . + ß'— 6'+ . . .

Es ergiebt sich also aus allen diesen Zusammenstellungen, dass es durch

keine Combination der Beobachtungen nach den hier angenommenen Methoden

möglich ist, die Sinusglieder der geraden vielfachen Winkel zum Verschwinden

zu bringen, da sie bei allen Werthen von z dasselbe Zeichen haben. Die

übrigen Glieder in der Formel für die Biegung verschwinden dagegen aus den

folgenden Combinationen der beobachteten Zenithdistanzen:

1) aus dem Mittel von 4 Beobachtungen, welche in beiden Kreislagen direkt

und reflektirt angestellt sind,

2) aus denselben Beobachtungen nach Umwechslung von Objectiv und

Ocular,

3) aus direkten Beobachtungen in beiden Lagen des Kreises und Objectivs,

4) aus reflektirten Beobachtungen in beiden Lagen des Kreises und Ob-

jectivs,

5) aus direkten und reflektirten Beobachtungen in gleicher Kreislage, aber

nach Umwechslung von Objectiv und Ocular,

6) aus entsprechenden Beobachtungen in der anderen Kreislage.

Immer sind 4 Beobachtungen oder Einstellungen des Sternes nöthig, um
den Einfluss der Biegung soweit als möglich zu verringern. Lässt sich Objectiv

und Ocular nicht vertauschen, wohl aber das Instrument umlegen, so giebt es

nur eine Möglichkeit, um für die Zenithdistanz ein Resultat zu erhalten, in dem
allein noch die Sinus der geraden Vielfachen von a^ vorkommen. Dasselbe gilt,

wenn sich Objectiv und Ocular vertauschen lassen, das Instrument aber nicht

umlegbar ist. Sind aber beide Vorkehrungen möglich, so können aus den dann

möglichen 8 verschiedenen Bestimmungen der Zenithdistanz die 6 Combinationen

zusammengestellt werden, die hinsichtlich der Biegung alle zum gleichen Resul-

tat führen müssen. Man wird aus der ungenügenden Erfüllung dieser Bedingungen

auf vorhandene Fehlerquellen anderer Art schliessen können, Refraction in und

am Fernrohr, Spannungen beim Umsetzen von Objectiv und Ocular u. s. w.

Speciell muss sich aus den nach 1) und 2) erhaltenen Resultaten zeigen, in wie-

fern Fehler durch die VertcTuschung des Objectivs eingeführt werden.

Stellen wir nun also die Biegung in der einfachen Form a sin 2 H- ß cos z

dar, berücksichtigen also nur die Glieder, welche vom Sinus und Cosinus der

einfachen Zenithdistanz abhängen, als die jedenfalls einflussieichsten, so haben

wir ja zwei Methoden zur Elimination. Die eine, als die BESSEL'sche bezeichnet,

verbindet direkte und reflektirte Beobachtungen in beiden Kreislagen, die andere,

als die HANSEN-REPSOLo'sche bezeichnet, verbindet die Beobachtungen in beiden

Lagen des Objektivs und des Kreises. Die erstere hat den grossen Vortheil,

dass sie gar keine Veränderungen am Instrument selbst fordert, aber den Nach-

theil, dass sie nicht auf alle Gestirne anwendbar ist, da bei grossen und kleinen

Zenithdistanzen die Reflexbeobachtungen in der Regel unmöglich werden. Will
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man daher nach diesem Verfahren die Beobachtungen aller Sterne von dem
Einfluss der Biegung befreien, so bleibt nichts anderes übrig, als die Biegungs-

coefficienten aus den Beobachtungen solcher Sterne, die direkt und reflektirt zu

beobachten sind, zu bestimmen und dann den Betrag für jede Zenithdistanz zu

berechnen. Die HANSEN'sche Methode gestattet sämmtliche Sterne so zu beob-

achten, dass die Biegung eliminirt wird, aber die Umsetzung des Objectivs und

Oculars erfordert stets eine Veränderung am Fernrohr, die möglicherweise auch

Aenderungen im Betrag der Biegung hervorrufen kann. Die Körper des Sonnen-

systems machen übrigens in Folge ihrer veränderlichen Zenithdistanz die Elimi-

nation der Biegung im Allgemeinen streng genommen unmögHch.

Wenn nun mit a die Biegung im Horizont, mit ß dieselbe im Nadir be-

zeichnet wird, so ist die Bestimmung der beiden Coefficienten aus den nach

BESSEL'scher Methode angestellten vollständigen Beobachtungen sehr einfach, und

ebenso einfach ist dann auch die Verbesserung der unvollständigen Beobach-

tungen. Bezeichnen wir jetzt der Einfachheit wegen mit I, II, III, IV die Lagen,

in denen die 4 Beobachtungen angestellt werden, und zwar der Reihe nach

Kreis Ost direkt, Kreis Ost reflektirt, Kreis West direkt, Kreis West reflektirt,

ferner sei z die wahre Zenithdistanz des Sternes, und nehmen wir dieselbe immer

positiv und kleiner als 90°, ferner seien a^, a^, a^, a^ die aus den Beobach-

tungen abgeleiteten Zenithdistanzen des Sternes der Reihenfolge nach in den

Lagen I, II, III, IV, a und ß seien die Coefficienten der Biegung, welche wir

bei Kreis Ost, Stern direkt an der Nordseite des Meridians positiv annehmen

wollen, endlich bezeichne m den Theilfehler in den Lagen I und IV, und n den

Theilfehler in den Lagen II und III, welche jeweils die gleichen sind. Berück-

sichtigen wir dann noch, dass bei der Biegung für eine gewisse, auf das Nadir

bezogene Zenithdistanz die Biegung im Nadir nicht ausser Acht gelassen werden

darf, so findet sich für die Lagen:

auf der Nordseite des Meridians auf der Südseite des Meridians

ß (1 + cos z) z =
ß (1 — cos z) z =

ß (1 -H cos z) z =

ß (1 — cos z) z -

Daraus ergiebt sich dann sofort, dass

z — \ (ni -\- n) -\- \ {a^ -\- a^ -\- a^ -{- a^),

dass also, wie auch vorher abgeleitet die Biegungscoefficienten im Mittel aus

4 Beobachtungen verschwinden. Nimmt man nun als Unbekannte die drei

Grössen a, ß, z , so liefert jeder vollständig bestimmte Stern eine Gleichung zu

viel, führt man dann noch die Diff"erenz der Theilfehler m — n als Unbekannte

ein, so hat man gleichviel Gleichungen und Unbekannte. Die Differenz m — n

lässt sich also aus den Gleichungen ableiten und andererseits die Grössen m und

n selbst eliminiren, sodass man die Biegungscoefficienten a, ß ganz ohne Kennt-

niss der Theilfehler m und n bestimmen kann. Man findet nämlich aus obigen

Gleichungen:

auf der Nordseite des Meridians auf der Südseite des Meridians

-+- 4a sin z = {a^ — a^) — (^i — ^4) + ^"^ ^^^ •^ = (^2 — ^3) — (^1 — ^4)

— 4ß cos z = {a^ — a^) -+-
(«i
— a^) +- 4ß cos z = {a^ — a^) -+ (a^ — a^)

m — n= \{a^-a^)- 4(^1-^3) — 2ß; m — n ^ ^{a.—a^) — ^{a^— a^) + ^.

Hierbei hat übrigens die Ermittlung der Grösse m — n ganz untergeordnete

Bedeutung, da sich für diese nicht durch Vermehrung der beobachteten Sterne

I.
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wie für die Biegungscoefficienten die Genauigkeit erhöhen lässt, indem ja jedem

Stern (im AUgeineinen) ein m — n von anderem Betrage zukommt.

Hat man nun also durch passende Sternbeobachtungen, wobei möglichst

darauf zu achten ist, dass sich die Sinus- und Cosinuscoefficienten gleich oder

annähernd gleich günstig bestimmen, die Grössen a, ß ermittelt, so kann man
die unvollständig, d. h. nicht in allen vier Lagen gleichförmig oder doch mit

genähert gleichem Gewicht beobachteten Sterne leicht für die Grösse der Biegung

verbessern. Behalten wir für a^, a^, a^, a^, z, die obigen Bedeutungen bei,

bezeichnen aber mit p^, p^, p.^, p^ die Zahlen der einzelnen Beobachtungen in

den verschiedenen Kreislagen, so ist an der Nordseite des Meridians

p^z = PxCi.^ -(-/i a sin 2 + /i ß(l + cos z)

p^z = p^a^ — p^nsin z — p^^{\ ~ cos z)

p^z = p-^o-i + Pz^ ^^^ ^ — /aßCl + ^^-^ •^)

P^z = p^a^ — p^cL sin z + p^'^{\ — cos z)

und
P\ ^1 + /2 «2 + /s ^3 + Pi: ^4

[{Pi —Pi -^Pz—p4.)'^^'nA + [(Px — Pz)i'^ -hcosz)— (p^— pjji —cosz)]^

Px+Pi-^Pz+P^
Da das erste Glied einfach das Mittel aus allen einzelnen Beobachtungen

ist, bezeichnet das zweite die anzubringende Verbesserung. Fehlen also z. B.

die Reflexbeobachtungen, so fallen zunächst a^^ und fl!^ fort und es sind p^ und

p^ jeweils gleich null, so dass kommt:

p^a,+p^a^ . (/i — /'3)(1 +cosz)^
~ - : + a st?i z + :

Pl + /'s t\ -^ V3

Ebenso findet sich für die Südseite des Meridians

i>i^i -+-/3^3 ^ • „ iPi —P:i)0 +cosz)^

Px +/3 P\ +/3
Abgesehen nun davon, dass es oft schon die Verhältnisse nicht gestatten,

Reflexbeobachtungen anzustellen oder Objectiv und Ocular zu vertauschen, ist

es auch an und für sich von grosser Bedeutung, andere Methoden zur Anwendung

zu bringen, da es sich um die Vermeidung einer Fehlerquelle handelt, die auf

sämmtliche Höhenbestimmungen von grösstem Einfluss ist, und ohne deren

möglichster Elimination den berechtigten Anforderungen der Gegenwart hin-

sichtlich der Verfeinerung der Beobachtungen nicht genügt werden könnte.

Selbstverständlich werden alle Methoden, die zur Anwendung von Hilfsapparaten

greifen, grundsätzlich denen unterlegen sein, welche auf die Sternbeobachtungen

selbst sich gründen, im vorliegenden Fall schon deswegen, weil sie in der

Regel die Biegung nur für beschränkte Grenzen der Zenithdistanz zu bestimmen

erlauben.

An erster Stelle ist hier die Methode der Collimatoren zu erwähnen, welche

zuerst von Schumacher vorgeschlagen wurde, nachdem Repsold jene Hilfs-

instrumente gefertigt hatte. Im Princip und in seiner ersten Form besteht ein

Collimalor aus einem Fernrohr von geringen Dimensionen, welches ohne Ocular

im Brennpunkt des Objectivs ein Fadenkreuz besitzt. An der Röhre befinden

sich zwei Cylinder, deren Axen nach der Construction zusammenfallen und deren

Dicke möglichst genau gleich sein sollen. Die Cylinder ruhen als Zapfen hori-

zontal in Lagern und die Röhre kann durch ein Niveau auf ihre Neigung genau

untersucht werden. Fällt die optische Axe des Fernrohres mit der gemein-
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schaftlichen Axe der beiden Cylinder zusammen, und sind beide letztere voll-

kommen gleich dick, so ergiebt die Nivellirung den kleinen Winkel, welchen

die optische Axe des eventuell nicht genau horizontal liegenden Fernrohres mit

dem Horizont bildet. Man kann also zur Bestimmung des Horizontpunktes an

einem Meridiankreis jedes einfache Fernrohr, wenn es genau horizontal liegt und

übrigens die optischen Axen desselben und des Meridianfernrohres zusammen-

fallen, benutzen. In neuerer Zeit sind nun die Collimatoren speciell für die

Beobachtungen am Meridiankreis und die Biegungsuntersuchungen in ver-

vollkommneter Form hergestellt. Damit sie nicht selbst eine Durchbiegung er-

leiden, ist eine Contrabalancirung am Fernrohr angebracht; Objectiv und Ocular-

stück sind zu vertauschen, am Ocular sind Mikrometer zur feinen Einstellung,

die Rohre sind in den Lagern drehbar, sodass das Mikrometerocular für die

Ausmessung im verticalen und horizontalen Sinn gebraucht werden kann, u. s. w.

Die Anwendung solcher Collimatoren ist ohne weiteres klar. Stellt man
nämlich zwei derselben so auf, dass ihre optischen Axen durch die Mitte der

Instrumentenaxe gehen und richtet sie so auf einander, dass ihre Fadenkreuze

sich vollständig decken, was dadurch ermöglicht wird, dass der Cubus des

Meridianfernrohres eine (durch einen Deckel verschliessbare) Oefifnung erhält,

so muss das Meridianfernrohr, indem man es erst auf das Fadenkreuz des einen

CoUimators, dann auf das des anderen einstellt, einen Winkel von genau 180 '^

beschreiben. Ist dann die wahre Zenithdistanz des CoUimators z und die Ab-

lesung am Kreise a-^ u. s. w., so ist nach I, 3 in der einen Lage

z = a^ — a' cos a^ + ß' cos 'ia^ — -(' cos 3a.^ -{- . . . — a sin a^ + ß sin 1a^ —
— 7 .f?« S«! + . . . + 180° — TV^ H- a' — ß' + 7' — . .

und nachdem das Fernrohr um genau 180° gedreht und auf den anderen Colli-

mator eingestellt wurde

180° H- 2 = a/ H- a' cos Äj H- ß' cos 2^i -t- i cos 3a^ + . . + dsina^ -\- ^ sin 2a^

+ 7 sin Sa^ -h . . -\- 180° — iV^ -+- a' — ß' + 7' — . .

daher

ötj' — «1 — 180°
= a' cos 0=1-4-7' cos 3aj -t- . . . H- a sin a^^ + 7 sin 3a

^

2

(Etwaige Theilfehler gehen hier heraus, da bei beiden Einstellungen die-

selben Striche nur unter verschiedenen Mikroskopen zur Ablesung kommen.)

So ergiebt nun die Beobachtung eines nördlich und südlich vom Meridian-

kreis aufgestellten CoUimators den Einfluss der Schwere in horizontaler Lage

des Fernrohres, der Ueberschuss der Einstellungen über 180° die doppelte

Biegung im Horizont. Verbindet man dann das Mittel dieser beiden Einstellungen

mit einer Nadirbeobachtung, so ergiebt sich daraus die Biegung im Nadir, und

diese beiden Ergebnisse entsprechen dann wieder den Coefficienten des einfachsten

Biegungsausdruckes a sin 2: H- ß cos z.

Sind nun, wie hier angenommen, zwei solche Collimatoren vorhanden, der

eine im Norden, der andere im Süden des Meridianfernrohres, so gestaltet sich

die vollständige Ermittelung der Biegung unter gleichzeitiger Benutzung des Na-

dirs in folgender Weise, wobei die Darstellung Förster's benutzt wird:

Seien J^', F" die Ablesungen des Kreises bei der Einstellung des Fernrohres

auf den Nadirpunkt, JV' und N" die bei Einstellung auf den horizontalen Colli-

mator im Norden, S' und S" die auf den ColHmator im Süden, und zwar in

der Lage Kreis Ost und Kreis West. Nennt man dann Ci, Cu die Biegungen

der CoUimatoren I und II, d. h. die Ueberschüsse der Zenithdistanzen der
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Objectivrichtungen ihrer optischen Axen über 90° im Mittel aus zwei um 180°

verschiedenen Drehungsphasen um die Zapfenaxe bei genau horizontaler Lage

der letzteren. Die Bezifferung des Kreises ist der Art, dass

N' = F' — 90° N" = i^" + 90°

S' = F' + ^0^ ^" = i^" — 90°.

Wenn nun Fq, Nq, Sq die unbekannten wahren von Biegung und zufälligen

Fehlern befreiten Werthe der Ablesungen für Nadir, Nord- und Südpunkt sind,

und mit v/, v», Vs der Reihe nach die unbekannten Verbesserungen für zufällige

Fehler bezeichnet werden, so hat man z. B. bei Kreis Ost und wenn Collimator I

im Norden liegt:

F' H- Vf = Ff,' —OL sin F —^ cos F'

N' + Vn' = iVo' — a sin N' — ^ cos N' — d
S' -\- Vs' =" Sq' — a sin S' — ß cos S' -+ Cij.

Zwischen Fq', JVq' und Sq' bestehen nun die strengen Gleichungen

iV"o' = ^0' — 90° und Sq' = Fq' + 90°,

vorausgesetzt, dass die bezüglichen Einstellungsgruppen auf Nadir, Nord- und

Südpunkt in einer geschlossenen Reihe der Art ausgeführt sind, dass bei möglichst

kleinen und symmetrisch angeordneten Zwischenzeiten die Mittelwerthe jeder

der drei Einstellungsgruppen nahe auf dieselbe Epoche fallen. Wenn man dann

in den mit den sehr kleinen Biegungscoefficienten a, ß multiplicirten Sinus und

Cosinus dieselbe Beziehung unter Vernachlässigung der Quadrate uiid Produkte

von a und ß einführt und für Fq' setzt (Fq') -+- A, , wo {Fq') ein genäherter

Zahlenwerth und Ä, die unbekannte Verbesserung desselben bedeutet, und wenn

man noch die bekannten Glieder der so entstehenden Gleichungen, nämlich

(i.^') _ _p" mit //'

(Fq') — 90° — N' mit /„'

(Fq') H- 90° — S' mit //

bezeichnet, so hat man schliesslich

//' — z//' = — A, + a sin F' -\- ^ cos F' Gleichung /'

4' — 'Vn = — A, — a cos F' -i- i^ sin F' + Ci Gleichung n'

4' — Vs' = — A, -f- a cos F' — ß sin F' — Qi Gleichung s'

Hier hat man nun ausser den Beobachtungsfehlern v die 5 Unbekannten

A, , a, ß, Cj, C]i. Jede neue Gruppe von drei solchen Einstellungen, die in

geschlossener Reihe durchgeführt sein müssen, liefert eine neue Unbekannte

A, A', A" . . . . während die übrigen Unbekannten dieselben bleiben. Um diese

nun von einander und von den Gruppencorrectionen A zu trennen, legt man
Instrument und Collimatoren um und stellt das Fernrohr auf die direkt auf ein-

ander gerichteten, nicht nivellirten Collimatoren ein, wobei die Biegungen der

letzteren ohne Einfluss sind. Bezeichnet (iV') die Ablesung bei Einstellung auf

den nicht genau horizontalen Nord-Collimator und (S') die auf den mit diesem

gleich gerichteten Süd-Collimator, und wie dieses wird die unbekannte Verbesserung

der Differenz beider für zufällige Fehlerquellen vj genannt, so folgt bei Kreis Ost

(S') — (N') + 2»^' = 180° — a2 cos F' -h<^2 sin F',

oder wenn 180° — [{S') — (JV')] mit 4' bezeichnet wird

4' — Vd' = -h a2 cos F' — ^2 sin F' Gleichung ä'.

Wenn nun die Collimatoren umgesetzt werden, so tritt nur die Modifikation

in den Gleichungen/', n', s', ä', die eine vollständige Gruppe in einer Kreis-

lage bilden, ein, dass die Grössen Ci und Cn mit einander vertauscht werden,
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sodass anstatt -I- Ci nun + Qi und anstatt — Cn nun — Ci zu setzen ist. Man
sieht auch leicht, wie sich die entsprechenden Gleichungen /'', n", s", d" in der

anderen Kreislage (West) gestalten müssen. Eine kleine Vereinfachung wird

hier noch dadurch erreicht, dass man die Ablesungen in der zweiten Lage J^"

so nahe gleich I*' macht, dass der Unterschied in den Coefficienten zu ver-

nachlässigen ist. Man hat dann

cos JV" = — sin F^ sin iV" = cos F'

cos S" = sin F' sin S" = — cos F'

und daher die Gleichungen

/y _ z;y' = _ A + a sin F' -h i^ cos F' Gleichung /"

4" _ Vn" = — ^-h oicos F' — ß sin F' — Ci Gleichung n"

4" — Vs" = — ^ — a. cos I' ^ ^ sin F' + Cu Gleichung s"

/J' — z;J' = ^ ai2 cos F' — ^2 sin F' Gleichung d"

wo (Fq") — F" mit /"/, {Fq") + 90° — N" mit /„", (F^,") - 90° — S" mit 4"

und (iV") — {S") mit 4" bezeichnet wird, und wo wieder bei der Umsetzung

der Collimatoren die entsprechende Vertauschung von Ci und Cn wie oben

stattfindet.

Aus allen diesen Gleichungen kann man nun unter der Annahme, dass die

V in den Mittelwerthen aus zahlreichen Gruppen und mit stark verkleinertem

Einfluss auftreten, leicht Näherungswerthe der a, ß, Ci, Qi finden. Dazu mögen

zunächst die verschiedenen Gewichte der v ausser Betracht bleiben und es soll

dann noch der Uebersichtlichkeit wegen bezeichnet werden

i(l/ -- 4') mit 8^' oder ög' ^(4' + 4') mit X/ oder Xg',

je nachdem bei Kreis Ost Collimator I im Norden, II im Süden, oder Collimator II

im Norden, I im Süden liegen, und ebenso bei Kreis West unter Anwendung

entsprechender Indices, und endlich

iCQ 4- Cn) mit 5 und ^{Q — Cn) mit U.

Es ergaben sich dann die folgenden Gleichungen

/y — X/ = -f- a sin ^' + ß cos F'— U Ebenso //"

// — X^' = -\- a sin F' -\- l cos F' -h C/ //"-

öj ' = — a. cos F' -\- ^ sin !<' -^- S
82' = — a cos i^' H- ß sin F' -h S

^/J = -\- a cos F' — ß sin F'

Die sämmtlichen irgend ein 8 enthaltenden Gleichungen sind der Form

nach identisch und können daher zusammengefasst werden als

£> = — acos F' + i^ sin F' -h S

ebenso die X^' und Xg" enthaltenden Gleichungen als

Ifj = + a sin i^' + ß cos F ^ U
die X2' und X^" enthaltenden als

J/2 = + a sin i^' -+• ß cos F' + U
und die IJ und W enthaltenden als

E = -^ d cos F' — ß sin F'.

Aus diesen vier unabhängigen und verschiedenen Gruppen ergeben sich

dann leicht für die vier Unbekannten die Ausdrücke

-X^"z=-\-a.sinF'
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U^M^ 5 = ^ + £

Endlich findet sich

So hat sich für den Berliner PiSTOR'schen Kreis in erster Näherung ergeben

a = + o-"62 ß = -\- 0-"56 61 = + 0-"02 Cn = — 0-"06.

Die zweite Näherung ist streng nach der Methode der kleinsten Quadrate

unter Berücksichtigung der Gruppencorrectionen Ä und der verschiedenen

Genauigkeitsmaasse der einzelnen Einstellungsmittelwerthe ausgeführt, indem die

sehr kleinen Verbesserungen der ersten Ergebnisse als Unbekannte eingesetzt

wurden. Es fand sich dann:

a = -h 0-"64 ß = + "60 Q = — 0-"07 Cn = — 0-"03

C\ und C\\ also so klein, dass diese Grössen nicht sicher bestimmbar waren.

(Vergl. »Astr. Nachr.« No. 2787 den betr. Artikel von O. Jesse).

Gegen die Verwendung von CoUimatoren sind nun vielfache Bedenken er-

hoben, die sich z. Thl. durch die Vervollkommnung der Apparate im Lauf der

Zeit haben heben lassen, oder gehoben werden können, die aber z. Thl. noch

bestehen. Zu ersteren gehört die Gefahr, dass die CoUimatoren selbst eine

starke Biegung erleiden, dass sie in der Regel zu geringe Oeffnungen haben,

wodurch die Fadenbilder nicht scharf genug erscheinen, und in den Einstellungen

der CoUimatoren auf einander und in der des Hauptternrohres auf den CoUimator

eine Quelle starker persönlicher Fehler auftritt, deren Nichtberücksichtigung das

Biegungsresultat fälschen kann, dass durch ungleiche Erwärmung im Saal und

am Pfeiler des Collimators leicht im Innern des letzteren Luftschichten von un-

gleicher Dichtigkeit entstehen, die nachtheilige Refractionen bewirken, u. dergl. m.

Zu den anderen gehört der allen durch Hilfsapparate bewirkten Bestimmungen

anhaftende missliche Umstand, 'Jass zur Ermittlung dieses wichtigen Reductions-

elementes Beobachtungen benutzt werden, die von den eigentlichen Sternbeob-

achtungen ganz verschieden sind, dass es aber, wie schon verschiedentlich

hervorgehoben, vor allem gerathen ist, soviel als möglich die Reductionselemente

aus dem eigentlichen Beobachtungsmaterial herzuleiten. Sodann ist aber mit

CoUimatoren die Biegung nur im Horizont und (mit Zuhilfenahme der Nadir-

bestimmungen) im Nadir zu bestimmen. Es sind zwar verschiedentlich Vor-

schläge gemacht, um durch Anbringung von Spiegeln die Bestimmung auch

in verschiedenen Zenithdistanzen vorzunehmen, dieselben haben sich aber nicht

bewährt.

Da nun aber andererseits nicht zu leugnen ist, dass die zwei Methoden, die

allein die Bestimmung der Biegung resp. ihre Elimination aus den Beobachtungen

selbst ermöglichen, die Verbindung der reflektirten und direkten Beobachtungen

oder die in beiden Objectivlagen und jeweils in beiden Kreislagen — ein sehr

grosses Beobachtungsmaterial fordern, indem man für jeden Stern etwa 16 Beob-

achtungsabende (4 für jede Lage) gebraucht, so ist man doch verschiedentlich

auf neue Methoden bedacht gewesen, die zwar auch zu besonderen Hilfsapparaten

greifen, aber doch die sonstigen Mängel der Collimatormethode beseitigen



Biegung. 587

sollen. Insbesondere sind hier Marth, Lö^vY, Bauschinger, Schaeberle zu

nennen.

Kommt es darauf an, den Einfluss der Schwere auf die Richtung der opti-

schen Axe oder auf eine Linie zu ermitteln, die von einem dem Objectivmittel-

punkt nahen Punkte nach einem festen Punkte des Fadennetzes im Ocular ge-

zogen werden kann, und zwar in allen Lagen des Fernrohres, so kann man in

der Mitte des Objectivs eine Marke anbringen, deren Bild zugleich mit einem

Spiegelbild des Fadennetzes auf die Ebene des letzteren projicirt wird. Findet

eine ungleiche Biegung der beiden Fernrohrhälften statt, wodurch die astronomi-

sche Biegung des Fernrohres hervorgerufen wird, so werden jene Bilder ihre

Abstände in verschiedenen Lagen des Fernrohres d. h. bei der Drehung des

Fernrohres um seine Rotationsaxe ändern, und diese Veränderung ist dann mit

einem beweglichen Faden am Ocular auszumessen. Diesen Grundgedanken

hat zuerst Marth ausgesprochen und in folgender Weise zu verwirklichen

gesucht.

Der Cubus des Fernrohres ist ja in der Regel durchbohrt, um durch die

verschliessbaren Oeffnungen hindurch die Collimatoren aufeinander richten zu

können, ohne dass es nöthig ist, das Fernrohr aus seinen Lagern herauszuheben.

Im Centrom dieses Würfels wird nun der Hilfsapparat angebracht, welcher die

obigen Forderungen erfüllen soll. Der Apparat enthält in einer kurzen Röhre

zwei mit den äusseren Oberflächen auf einander gerichtete kleine Objective von

nahe der halben Brennweite des Fernrolires, und zwischen beiden einen beider-

seits versilberten Spiegel, der in der Mitte eine kreisförmige Oefifnung hat. Ist

nun der Apparat gehörig befestigt und sind die Stellungen der Hilfsobjective

so berichtigt, dass ihre Brennpunkte mit dem Fadennetz, und resp. der Objectiv-

marke genau zusammenfallen, so erblickt man bei gehöriger Beleuchtung der

letzten beiden im Ocular neben den Mittelfäden sowohl ihr Spiegelbild als auch

das Bild der Objectivmarke und kann nun die oben erwähnten Messungen

etwaiger Veränderungen in der Lage der Bilder zu einander bei Drehung des

Fernrohres vornehmen. Man erhält so die Biegungen der beiden Fernrohrhälften

freilich vermischt mit der Biegung im Apparat selbst, welche letztere durch ge-

eignete Construction zum Verschwinden gebracht werden muss. Um aber die

etwaigen Fehler des Apparates zu eliminiren, würde die Beobachtung in ver-

schiedenen Lagen des Apparates zu wiederholen sein, und zwar der Art, dass

er einmal in Bezug auf die Axe des Instrumentes gedreht wird, und dann in

Bezug aut die Axe des Fernrohres, sodass im letzteren Falle das Hilfsobjectiv,

dessen Brennpunkt vorher mit dem Fadennetz zusammenfiel, nun die Objectiv-

marke im Brennpunkt hat. Hat man nun aber den Einfluss der Biegung des

Apparates eliminirt, so ergeben die Veränderungen, die der Ort des Bildes der

Objectivmarke in Bezug auf einen festen Punkt des Fadennetzes beim Drehen

des Fernrohres erleidet, die Summe der Biegungen der Rohrhälften. Aus den

Aenderungen in der Lage des Spiegelbildes des festen Punktes folgt ferner die

doppelte Wirkung der Biegung der Ocularhälfte. Beobachtet man also die Aen-

derungen des Bildes der Marke gegen das Spiegelbild des festen Punktes, so

erhält man daraus die Differenz der Biegung der beiden Rohrhälften, worauf es

ankommt.

Der Apparat scheint nicht zur Anwendung gekommen zu sein, und es dürfte

auch kaum gelingen, ihn in dieser Form so herzustellen, dass nicht Fehler gleicher

Ordnung, wie die zu ermittelnde Biegung des Fernrohres eingeführt werden,

denn wie zahlreiche Beobachtungen ergeben haben, dürften Veränderungen, die
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bei der Umsetzung des Apparates im Cubus des Fernrohres gemacht werden

müssen, den Betrag der Biegung selbst schon ganz umgestalten. Löwy hat nun

seinem Apparat eine erheblich andere Construction gegeben, die wohl die

Mängel des MARTH'schen vermindert, aber dies Hauptbedenken bleibt auch hier

bestehen, dass ein jedenfalls durchaus nicht einfacher Apparat in das Fern-

rohr selbst hineingebracht werden muss, und dass kaum anzunehmen ist,

dass hierdurch nicht die Biegung gänzlich verändert wird. Hier wird neben

den Bildern des Oculars und Objectivs, deren Lage sich durch die Biegungen

und durch die Bewegungen des Hilfsapparates verändern kann, ein drittes Bild

erzeugt, welches durch die Rotationsaxe fällt und ganz unabhängig von den

Rohrbiegungen ist und sich höchstens ganz wenig durch die Versetzung einer

Hilfsiinse verschieben kann, sodass es thatsächlich als Fixpunkt für die beiden

anderen angesehen werden darf. Der Hilfsapparat, der im Cubus angebracht

ist, besteht nun aus einem in geeigneter Fassung befestigten Glase, das auf vier

Seiten geschliffen ist. Es bildet zunächst eine concav-convexe Linse, deren

Durchmesser je nach dem benutzten Fernrohr 4— 8 cm und deren Dicke 2— 3 cm

betragen kann. Der Krümmungsradius der concaven Oberfläche, die dem Ocular

zugewandt ist, ist ungefähr der halben Brennweite des Objectivs gleich. Diese

Oberfläche ist abgesehen von zwei kleinen kreisförmigen Stellen versilbert. Das

Bild eines Punktes des Fadennetzes, welches von dieser ersten Linsenoberfläche

reflectirt wird, fällt also im Ocular neben das reelle Bild. Bei der Drehung

des Fernrohres kann man daher auch hier die Biegung des Ocularendes be-

stimmen, welche aber vermehrt sein wird um die kleine, von der Bewegung des

Apparates herrührende Grösse. Für die convexe, dem Objectiv zugewandte

Oberfläche ist der Krümmungsradius so berechnet, dass sie mit der ersten con-

caven Oberfläche eine Linse bildet, deren Brennweite gleich dem vierten Theil der

Fernrohrbrennweite ist, sodass von einem Punkt des Objectivs noch ein Bild im

Gesichtsfeld des Fernrohres entsteht. Beobachtet man dann im Ocular bei der

Drehung des Fernrohres eine Versetzung eines Punktes des Objectivs, so giebt

diese wieder die Summe der Biegungen, denen die beiden Fernrohrhälften unter-

worfen sind, ebenfalls vermehrt um den kleinen Einfluss einer etwaigen Ver-

änderung des Apparates. Die beiden Seiten des Glases sind nun in der Ost-

Westrichtung, also in der Richtung der Instrumentenzapfen so geschliff'en, dass

an der einen Seite die Oberfläche sphärisch convex ist, an der anderen die

Oberfläche etwa 45° geneigt ist. Auf diese beiden Flächen fallen Lichtstrahlen,

die von einer getheilten Platte ausgehen, welche im durchbohrten Zapfen der

Drehungsaxe angebracht ist. Die geneigte Fläche hat nur den Zweck, die

Strahlen, nachdem sie die sphärische Fläche passirt haben, durch die eine der

beiden nicht versilberten Stellen der concaven Fläche ins Gesichtsfeld zu werfen,

und die Krümmung der sphärischen Fläche ist so berechnet, dass sie mit der

concaven Fläche eine Linse bildet, durch welche das Bild eines Punktes des

Zapfens auf das Netz gelangt. Während der Drehung des Fernrohres wird sich

nun dieser Punkt auf dem Fadennetz versetzen und zwar wegen der Biegung des

Netzes selbst, wegen der Bewegungen des Apparates und der Biegung der Rota-

tionsaxe. Diese Fehler können an dem Apparat eliminirt oder in Rechnung

gebracht werden.

Die ersten Schwierigkeiten schienen in der Herstellung der kleinen Glas-

scheibe zu liegen, welche zu gleicher Zeit drei Bilder ins Ocular werfen muss,

1) durch Reflexion das Bild des Fadennetzes selbst, 2) das einer Theilung auf

dem Objectiv, 3) das eines Theilstriches einer im Zapfen angebrachten Platte.



Biegung. 5^9

Die Ausführung des Apparates hat aber thatsächlich keine zu grossen Schwierig-

keiten bereitet; er ist für den grossen Meridiankreis Bischofsheim an der Pariser

Sternwarte von den Gebrüdern Henry geliefert und darnach daselbst ausgiebig

zur Anwendung gekommen. Aber seither beschränkt sich die Benutzung der

Methode allein auf die genannte Sternwarte. Näher darauf einzugehen, würde

dieser noch wenig verbreiteten Anwendung kaum entsprechen, um so weniger,

als bei aller Anerkennung der Methode im Einzelnen ihr doch immer der nicht

zu unterschätzende Nachtheil entgegensteht, der auch der MARTH'schen Idee

eigen ist, dass sich die Anbringung des Apparates kaum ohne Veränderung der

Biegung wird bewerkstelligen lassen. Die Befestigung und Regulirung desselben

ist jedenfalls eine sehr umständliche, sie kann nur geschehen, wenn andere

Beobachtungen (der Sterne) unterbleiben. Ausserdem liefert sie allerdings die

Biegung des Fernrohres, aber nicht' - worauf es doch in letzter Linie ankommt
— die des Fernrohres vereint mit der des Kreises. Im Uebrigen mag auf die

sehr eingehenden Abhandlungen von Löwy und Perigaud im i6. Bd. der »Annalen

der Pariser Sternwarte«, sowie auf die abgekürzten bezüglichen Mittheilungen in

den »Comptes Rendus« hingewiesen werden. In ersteren finden sich auch erläu-

ternde Abbildungen, und es verdient — was hier noch hervorgehoben werden

soll — der Apparat auch darum Beachtung, weil er mit geringer Modifikation

der Messungsart ebenfalls etwaige Unregelmässigkeiten in der Form der Zapfen

zu ermitteln gestattet. Ferner kann er, wie leicht einzusehen, zur Ermittlung

der Biegung im Sinne der Azimuthe oder Rectascensionen gebraucht werden.

Bauschinger verfolgt einen anderen Gedanken, wonach er freilich auch nur

die Biegung der Rohrhälften ermittelt, diese aber nach den ersten noch unvoll-

kommenen Versuchen mit grosser Schärfe. Durch ein auf dem Cubus des

Meridiankreises befestigtes kleines Fernrohr wird eine oberhalb desselben befind-

liche Scala in einem am Ende des Rohres (Objectiv oder Ocular) angebrachten

Spiegel beobachtet. Dieser Spiegel ist mit einer kleinen Rolle und durch die-

selbe mit einem Trägerarm in Verbindung; gegen die Rolle federt eine am
Fernrohr befestigte Lamelle der Art, dass die Rolle durch Reibung bewegt wird.

Wird nun einmal die Scala bei vertikalem Stand des Fernrohres abgelesen, dann

das Fernrohr horizontal gestellt, so wird, wenn sich z. B. das Objectivende dabei

senkt, die daran befestigte Lamelle die Rolle und zugleich den Spiegel drehen,

sodass die Ablesung der Scala eine andere wird. Man kann nun das Fernrohr

auf beliebige Zenithdistanz einstellen und dabei jeweils durch Ablesung der Scala

die Grösse der Biegung der betreffenden Rohrhälfte ermitteln. Nennt man r

den Radius der Rolle, k die Entfernung des Spiegels von der Scala, X den Be-

trag der Biegung in Linearmaass, /q — / die Differenz der Scalenablesungen, so

wird der Winkel a, um den sich der Spiegel dreht a = — ; ebenso kann man

L — l
aber auch, da a natürlich sehr klein ist, a = ^ —t— setzen, woraus dann

folgt. Es wird also die wirkliche Biegung an der Scala um — vergrössert ab-

gelesen; k wird aber durch die Länge des Rohres bestimmt. Nimmt man z. B.

mit Bauschinger den Radius der kleinen Rolle r = 2'5 mm, die Entfernung von

der Mitte des Cubus bis zum Objectiv 1000 mm, so folgt, dass man die Biegung

800 fach vergrössert erhält. Nimmt man für die Scala die Millimetertheilung und
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schätzt noch die Zehntel Intervalle, so bestimmt sich die Durchbiegung bis auf

0-10—— = 0-000125 mm, was im vorliegenden Falle etwa 0-"02 entspricht.

Man erhält nun nach dieser Methode die Biegung jeder Rohrhälfte für sich,

denn die Spiegeleinrichtung ist an beiden Enden des Rohres anzubringen, und
aus der Differenz beider Bestimmungen folgt dann die astronomische Biegung.

Es bleibt aber dabei zu untersuchen, ob nicht, wie zweifellos in anderen Fällen,

so auch hier die Anbringung des Apparates am Meridianfernrohr Fehlerquellen im

Gefolge hat, die die Anwendung der Methode zur Ermittlung so kleiner Grössen doch

illusorisch macht. Die in Betracht kommenden Fehlerquellen sind, wie Bauschinger

hervorhebt, eine etwaige Durchbiegung des Rollenträgers durch sein eigenes Gewicht,

ferner dass die Durchbiegung desjenigen Punktes des Rohres, an dem die Lamelle

befestigt ist, nicht wirklich mit der des Objectivmittelpunktes einerseits, oder des

Horizontalfadens der Ocularrohrhälfte andererseits zusammenfällt. Die erstere

lässt sich durch eine besondere Form des Rollenträgers beseitigen, ausserdem

durch Anhängung von Gewichten in horizontaler Lage und Beobachtung der

Biegung mit und ohne Gewichte controliren; die letztere wird beseitigt, wenn
die Lamelle an einem Punkte der Objectivfassung bezw. der äusseren Seite des

Ocularrohres in der Höhe der Fadenplatte angebracht wird, vorausgesetzt natür-

lich, dass die einzelnen Thcile des Rohres, Objectiv und Ocularfadenplatte selbst

vollkommen fest sind. Selbstverständlich müssen die einzelnen zur Messung
dienenden Theile, Spiegel, Scala, Hilfsfernrohr keine eigenen Biegungen erleiden,

es muss die Reibung an der Rolle so gross sein, dass die Rolle den geringsten

Bewegungen der Lamelle folgt, das sind aber Bedingungen, die sich durch ge-

eignete Anfertigung ohne zu grosse Schwierigkeit erfüllen lassen.

Die sinnreiche Methode ist ausser bei den BAUSCHiNGER'schen Versuchen an

einem alten Instrument in provisorischer Ausführung der Apparate noch nicht

zur Anwendung gekommen. Will man aber von den Bedenken absehen, welche

jeder Methode anhaften, die zu Hilfsapparaten übergeht und nicht die Beob-

achtungen der Sterne so arrangirt, dass entweder aus ihnen selbst die Biegung

eliminirt oder ermittelt werden kann, so dürfte diese nach den von Bauschinger
erzielten Resultaten am meisten für sich haben. Der mittlere Fehler, der auf

11 Beobachtungsreihen, deren jede \ Stunde in Anspruch nahm, beruhenden

Biegungsbestimmungen beträgt im Durchschnitt nur 0-"03. Man kann ja auch,

was eben von grosser Bedeutung ist, die Biegung in dieser Weise in jeder be-

liebigen Zenithdistanz bestimmen, und so das Gesetz derselben erkennen. Man
kann sogar, wenn es darauf ankommt, für jeden. Stern sofort die ihm zu-

kommende Biegung ermitteln, indem man gleichzeitig eine Scalenablesung macht
und darauf in die Normallage des Fernrohres zurückgeht und dabei die Ablesung

wiederholt. Eine derartige, dann nur auf einmaliger Einstellung beruhende Be-

stimmung wird aber natürlich eine wesentlich grössere Beobachtungsunsicherheit

in sich schliessen.

ScHAEBERLE hat Vorgeschlagen, einen auf beiden Seiten versilberten und um
eine Horizontalaxe drehbaren Spiegel auf einem auf Quecksilber ruhenden

Schwimmer zu verwenden, welcher Apparat dann vor dem Objectiv angebracht

wird, so dass man das direkte und reflektirte Bild der Fäden erblickt. Bei der

Coincidenz derselben wird der Kreis abgelesen und dann diese Einstellung auf

der entgegengesetzten Seite des um 180° gedrehten Fernrohres ohne Veränderung

der Lage des Spiegels auf dem Schwimmer wiederholt. Es sind nach diesem

Verfahren nur vorläufige Beobachtungen von Schaeberle am Meridiankreis in
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Ann Arbor gemacht. Ob sich Apparat und Methode so ausgestalten lassen, dass

sie zu günstigen Resultaten führen, ist abzuwarten.

Bei allen diesen Methoden nimmt man im Allgemeinen an, dass die Biegung

sich in der einfachen Form a sin z -\- b cos z darstellen lässt, was bei den modernen

Instrumenten auch der Hauptsache nach gewiss gestattet ist. Bei älteren und sonst

besonders construirten Instrumenten haben sich aber auch andere Glieder er-

kennen lassen, so hat Schwarz für die REiCHENBAcn'schen Kreise, speciell den

Dorpater, bei welchen die Biegung durch eine Hebelvorrichtung aufgehoben

werden soll, indem ein Hebel am Ocularende, einer am Objectivende angebracht,

die entsprechenden Rohrhälften in jeder Lage des Instrumentes gerade soviel

heben sollen, als sich dieselben ohne sie gesenkt haben würden, ein vom Sinus

der doppelten Zenithdistanz abhängiges Glied theils direkt, theils durch Benutzung

besonderer Apparate nachgewiesen.
'

Gruev hat endlich auch einen Apparat zur Ermittlung der Biegung des

Kreises allein angegeben, der aber ebenfalls noch keine weitere Anwendung ge-

funden hat und der insofern nicht der Aufgabe, die Biegung zu bestimmen, ent-

spricht, als es vielmehr auf die Gesammtbiegung ankommt, als auf die der einzelnen

Theile des Instrumentes.

Wie aus dem Vorstehenden ersichtlich, hat es nicht an Versuchen gefehlt,

den Einfluss der Biegung, sei es durch ihre Bestimmung an besonders construir-

ten Apparaten, sei es durch die Anordnung der Beobachtungen unschädlich zu

machen. Die Literatur über diesen Gegenstand ist eine sehr reiche, und es

konnte natürlich nur auf die bemerkenswerthesten Arbeiten eingegangen werden.

Vielfache Hinweise auf die Schriften früherer Zeit finden sich übrigens in der

Abhandlung von H. G. v. d. S. Bakhuyzen »Over den invloed der buiging etc«.

Leiden 1860. Die neuere Zeit liefert nun zum Glück Instrumente, bei denen die Bie-

gung sehr gering ist. So haben z. B. die Bestimmungen am REPSOLD'schen Meridian-

kreis in München mit Hilfe eines Collimators und einer Mire (es wurde dabei der

bewegliche Faden des genau horizontal nivellirten Collimators im Norden auf

die Südmire eingestellt, sodass damit Collimator- und Mirenaxe den Winkel von

genau 180° mit einander bildeten, und dann das Fernrohr abwechselnd auf den

Collimator und die Mire pointirt und dabei der Kreis abgelesen) die Biegung im

Horizont im Mittel aus 9 Reihen zu 0""02 ergeben, wobei der mittlere Fehler

einer Reihe ± 0'"15 ist, d. h. also, dass hier die Biegung als ganz ver-

schwindend angesehen werden kann. Sehr ausführliche Untersuchungen nach der

Methode der direkten und reflektirten Beobachtungen sind an der Leidener

Sternwarte mit dem dortigen MARTiNs'schen Meridiankreise ausgeführt. Dieses

Instrument hat zwei fein getheilte Kreise {A und B), einen an jedem Axenende.

Hier fanden sich, wenn mit a der Sinuscoefficient, mit ß der Cosinuscoefficient

bezeichnet wird, für Kreis A:

aus 442 Durchgängen v. Circumpolarsternen a= + 0"'05=fc0'' -02 ß= — 0"-ll rtO"-0]

„ 183 Culminationen von a Urs. min. =4-0"-lldrO"-02 — 0"-19±0"-02

„ 34 „ „ 8 Urs. min. =-4-0"-12±0"-05 — 0"-23±0"-04

für Kreis B
aus 1458 Durchgängen von Sternen ver-

schiedenster Deklination a= -f-0"-23=fcO"-02 ß= -H0"-12=!::0"-01

„ 441 Culmination.v.Circumpolarsternen =H- 0"-41±0"-02 -l-0"-07=tO"-01

„ 252 Culminationen von a Urs. min. =+ 0"-3]±0"-02 H-0"-08±0"-01

34 „ „ S Urs. min. = +0"-35±0"'O5 4-0"-02±0"04
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welche Werthe nach Maassgabe der wahrscheinlichen Fehler zu Mitteln ver-

einigt für

Kreis A a = + 0"-09 ± 0"-02 ß = — 0"'14 ± 0"-01

„ B a = + 0"-30 + 0"-01 ß = + 0-09 =b 0"-01

ergeben, sodass auch hier die Biegung, wenn auch bei genauen Beobachtungen

wohl zu berücksichtigen, in engen Grenzen geblieben ist.

Es ist nun aber vielfach die Bemerkung gemacht worden, dass die Biegungs-

bestimmungen zu anderen Resultaten führen, je nachdem man die CoUimatoren

anwendet oder die Combination der direkten und reflektirten Beobachtungen.

Längere Zeit sind dadurch die CoUimatoren für diese Untersuchungen in den

Augen praktischer und sorgfältiger Beobachter in Misskredit gekommen, wo-

gegen andere die reflektirten Beobachtungen für die Abweichungen verantwortlich

machen wollten. Die in neuester Zeit bei der Anlage der Sternwarten (s. den
Art. Sternwarten) in Obacht genommenen Maassregeln zu möglichster Temperatur-

ausgleichung im Saal, um event. unregelmässige Refractionen zu verhüten, sowie

andererseits die Verbesserung der CoUimatoren, die insbesondere bei grösseren

Dimensionen auch die Anwendung stärkerer Vergrösserungen und schärferer

Einstellung gestatten, ferner die strenge Berücksichtigung der störenden persön-

lichen Fehler, sowie Vermeidung schädlicher Einflüsse auf die Veränderung der

Biegung, dürften solche seither noch nicht genügend aufgeklärten Anomalieen

wenigstens zum grössten Theil zum Verschwinden bringen.

Was speciell solche Ursachen der Veränderlichkeit betrifft, so können hier

auf Erfahrungen hingewiesen werden, die man z. B. an der Leidener Sternwarte

gemacht hat und die in den eingehenden Untersuchungen Bauschinger's in

München wesentlich bestätigt und noch ergänzt worden sind. Letzterer erwähnt,

dass sich das Rohr bei der geringsten Temperaturverschiedenheit der beiden

Seiten nach der kälteren Seite zu krümmt und diese Lage längere Zeit bei-

behält. »Wenn man nur die Hand ohne Berührung unter das horizontal ge-

stellte Rohr hielt, bog sich dasselbe 0"'3 auf und kehrte erst drei Minuten nach

Entfernung der Hand in die ursprüngliche Lage zurück, eine kleine geschlossene

Beobachtungslampe in ein Meter Entfernung nur drei Secunden lang unter das

Rohr gehalten, änderte die Biegung dieser Rohrhälfte 1"*2 und erst nach

5^ Minuten trat der frühere Zustand wieder ein. Auch die gewöhnliche Stellung

des Beobachters unter dem Fernrohr änderte schon nach 10 Minuten die

Biegung der Ocularhälfte merkbar.« Da nun solche Vorkommnisse beim

Beobachten nicht zu vermeiden sind, so werden in allerneuester Zeit die

REPSOLD'schen Kreise mit besonderen Schirmen und Umhüllungen gegen die

strahlende Wärme geschützt. Als eine andere die Biegung beeinflussende Ur-

sache wird von Bauschinger die elastische Nachwirkung erwähnt, sodass erst

einige Minuten nach der Einstellung in eine beliebige Zenithdistanz das Rohr

eine constant bleibende Lage annahm.

Wo so geringe Ursachen die Biegung des Instrumentes beeinflussen, ist es

selbstredend, dass man jede Veränderung am Instrument selbst, insbesondere

die zeitweise Anbringung der Hilfsapparate, sei es, dass sie zur Untersuchung

der Biegung selbst oder zu anderen Zwecken dienen, mit Misstrauen ansehen

und, wenn irgend möglich, vermeiden wird. Valentiner.
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Chronologie. Die Chronologie ist die Lehre von den Geschehnissen,

welche eine Eintheilung der Zeit ermöglichen, und von den Formen, welche die

Zeitmaasse nach und nach angenommen haben. Sie zerfällt in zwei Haupttheile,

nämlich erstens die mathematische oder richtiger astronomische Chronologie,

welche diejenigen Lehren der Astronomie umfasst, die uns die regelmässig oder

unregelmässig wiederkehrenden Erscheinungen am Himmel erkennen und begreifen

lassen, welche die Grundlagen für Zeiteintheilungen geben, und zweitens in die

technische, oder manchmal wohl auch historische Chronologie genannt,

welche die Formen, denen die Zeitrechnung bei den verschiedenen Völkern sich

allmählich angepasst hat, darlegt. Bei der hier gebotenen Raumbeschränkung

muss sich der Verfasser damit begnügen, einen allgemeinen Ueberblick über

die beiden getrennten Disciplinen zu geben und nur die wichtigsten Punkte

etwas eingehender darzulegen, jedoch ist überall für den Leser, der tiefer

in diese Materie eindringen will, ein ausführlicher Hinweis beigefügt, auf

welche Weise er die dabei nothwendig werdenden einfachen Rechnungen

erledigen kann.

Mathematische oder astronomische Chronologie.

Das natürlichste Maass zur Eintheilung der Zeit bietet dem Menschen die

Umdrehung der Erde um ihre Axe, welche sich mit gleichförmiger Geschwindigkeit

von Westen nach Osten vollzieht und einerseits den regelmässigen Wechsel von

Tag und Nacht bedingt, andrerseits eine scheinbare Bewegung der Gestirne —
die sogen, erste, tägliche oder gemeinschaftliche — hervorruft, die mit

derselben Geschwindigkeit, aber in entgegengesetzter Richtung wie die Rotation

der Erde vor sich zu gehen scheint. Dadurch macht es für einen Beobachter

auf der Erde- den Eindruck, als ob sich alle Gestirne im Osten über den Horizont,

d. h. jenen Kreis, in welchem sich Himmel und Erde zu berühren scheinen,

erhöben und am Himmel emporstiegen, bis sie im Meridian ihre grösste Höhe
bei ihrer sogen. Culmination erreichten, um dann allmählich nach Westen und

unter den Westhorizont herunter zu sinken. Die Zeit, welche verstreicht zwischen

zwei aufeinander folgenden Culminationen desselben Sternes, ist dieselbe, die die

Erde zu einer vollen Umdrehung braucht, und man nennt diese einen Stern-

tag, wobei also die Bezeichnung »Tag« in einem weiteren Sinne und nicht nur

für den hellen, lichtvollen Zeitabschnitt, also auch nicht im Gegensatz zur Nacht

gebraucht ist. Man theilt den Sterntag in 24 Stunden Sternzeit, und beginnt

die Zählung derselben, wenn derjenige Punkt am Himmel durch den Meridian

des Beobachtungsortes geht, in welchem die von der Sonne am Himmel schein-

bar durchlaufene Bahn — die Ekliptik — den Himmelsäquator (d. h. den Kreis,

in dem das scheinbare Himmelsgewölbe von der erweitert gedachten Ebene des

Erdäquators getroffen wird) schneidet. Man nennt diesen Punkt den Frühlings-

punkt, weil man auf der nördlichen Erdhälfte vom Eintritt der Sonne in den-

selben ab den Frühling rechnet. Der Sterntag ist das gleichmässigste Zeitmaass,

aber da derselbe mit dem Lauf der Sonne nicht übereinstimmt, so rechnen nur

die Astronomen danach, im bürgerlichen Leben regulirt man die Zeit nach der

Sonne, indem man die Zeit zwischen zwei aufeinanderfolgenden Culminationen

der Sonne einen wahren Sonnentag nennt, den man in 24 Stunden wahre
Zeit eintheilt, die man mit dem Durchgang der Sonne durch den Meridian des

Ortes zu zählen beginnt. Da nun die Sonne am Himmel täglich um ein kleines

Stück von Westen nach Osten, also entgegensetzt der täglichen Bewegung der

Valkmtinkk, Astronomie. L 38
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Fixsterne, fortrückt, so geht die Sonne heute später durch den Meridian eines

Ortes als ein Stern, mit dem sie gestern gleichzeitig diesen Meridian passirte,

d. h. der Sterntag ist etwas kürzer als der wahre Sonnentag, und zwar wechselt

das »wieviel« von Tag zu Tag, weil die Sonne nicht gleichmässig schnell am
Himmel weiterzieht, sodass der wahre Sonnentag keine constante Länge besitzt.

Deshalb wurde er auch mit der wachsenden Kultur für das bürgerliche Leben

unbrauchbar, und man hat zu dem Auskunftsmittel gegriffen, eine fingirte Sonne

für die Zeiteintheilung zu wählen, welche genau die gleiche Bahn in der gleichen

Zeit am ganzen Himmel durchläuft wie die wahre Sonne, aber mit gleich-

massiger Geschwindigkeit. Die Zeit zwischen zwei aufeinanderfolgenden Culmi-

nationen der fingirten Sonne nennt man einen mittleren Sonnentag und theilt

ihn in 24 Stunden mittlere Zeit ein. Die Zählung dieser beginnen die Astro-

nomen mit der Culmination der fingirten Sonne, also mit dem Mittag, und zählen

die Stunden von bis 24 Stunden durch. Im bürgerHchen Leben zählt man
statt dessen zweimal 12 Stunden und beginnt den Tag um Mitternacht. ' Dieser

bürgerliche Tag ist dem astronomischen mittleren Tage um 12 Stunden

oder einen halben Tag voraus, also von Mitternacht bis Mittag ist das astrono-

misch gezählte Datum dem bürgerlichen um einen Tag nach, von Mittag bis

Mitternacht stimmen beide überein. Der Unterschied zwischen der Dauer eines

mittleren und des entsprechenden wahren Sonnentages nennt man die Zeit-

gleichung, die sich beständig ändert und höchstens 17 Minuten betragen kann:

der mittlere Tag ist 3 Minuten und 56 Secunden länger als ein Sterntag. Da
derselbe von dem Durchgang der mittleren Sonne durch den Meridian eines

Ortes in Bezug auf seinen Anfang und die damit verknüpfte Stundenzählung ab-

hängt, so ist sein Anfang und damit die Tageszeit für alle die Orte, welche

nicht auf einem und demselben Erdmeridian liegen, verschieden, weshalb man
die an einem Orte wirklich herrschende Zeit als Ortszeit bezeichnet. In neuerer

Zeit hat man eine einheitliche Zeit für die ganze Erde einzuführen gesucht,

indem man die mittlere bürgerliche Zeit von Greenwich als Weltzeit prokla-

mirte. Da das aber zuviel Unbequemlichkeiten mit sich gebracht hätte, so hat

man sich begnügt, die Erde in 24 Zonen einzutheilen, die jede für sich eine ein-

heitliche, um eine volle Anzahl von Stunden gegen Greenwich verschiedene Zeit

haben. In Deutschland rechnet man so nach der als Mittel-Europäische

Zeit bezeichneten Zonenzeit, die um eine volle Stunde gegen Greenwicher

Zeit voraus ist. Im Allgemeinen giebt die in Zeit ausgedrückte geographische

Länge eines Ortes von Greenwich (oder Paris) an, um wieviel die Ortszeit des-

selben gegen die Ortszeit von Greenwich (oder Paris) diflerirt, und zwar ist die

Ortszeit der betreffenden Gegend gegen Greenwicher (oder Pariser) Zeit voraus,

wenn der Ort östlich von Greenwich (bez. Paris) liegt, nach, wenn er eine west-

liche Länge hat. —
Die Sonne braucht, um einen vollen Umlauf am Himmel zu vollenden, oder

wenn sie vom Frühlingspunkt ausgehend immer gegen Osten auf der Ekliptik

vorrückt, bis zu ihrer Rückkehr zum Frühlingspunkte einen Zeitabschnitt, den

man als ein tropisches Jahr bezeichnet. Die Länge desselben ist dadurch

nicht ganz conslant, dass der Frühlingspunkt von Osten nach Westen sehr langsam

am Himmel vorrückt, so langsam, dass sich die Länge des tropischen Jahres

innerhalb 100 Jahren nur um 0-6 Secunden ändert. Dieselbe beträgt für das

Jahr i8oo (nach Hansen) 365 mittlere Tage und 5 Stunden 48 Minuten 46'4 Se-

cunden mittlere Zeit, während die Erde in dieser Zeit eine volle Umdrehung

mehr macht, also das tropische Jahr 366 Sterntage, 5''' 48"' 46'^'4 Sternzeit um-
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zwölf himmlischen Zeichen wird nun im Alterthume vielfach zur Fixirung eines

bestimmten Zeitmomentes benutzt. Um nun leicht und bequem berechnen zu

können, an welchem Tage und zu welcher Stunde und Minute die Sonne in

einem bestimmten, vielleicht weit zurückliegenden Jahre in eines der Zeichen

eintrat, hat Dr. Robert Schräm eine sogen. Zodiakaltafel berechnet, die einen

Theil der von ihm im XLV. Bande der mathematisch-naturwissenschaftlichen

Klasse der Denkschriften der kaiserlichen Akademie der Wissenschaften zu Wien

1882, pag. 289 ff. publicirten »Hilfstafeln für Chronologie« bilden. Der
Chronologe überschlage die Einleitung zu diesen und lese dafür desto aufmerk-

samer den Artikel über »Einrichtung und Gebrauch der Zodiakaltafel«, der auf

pag. 297 steht; die Benutzung der Zodiakaltafel wird danach keine Schwierig-

keiten mehr bieten. Alle Zeitangaben, die man mittelst der Zodiakaltafel erhält,

sind in Tagen der später zu besprechenden julianischen Periode ausgedrückt,

d. h. also in Tagen seit Beginn des Jahres 4713 v. Chr. Geb., und in Decimal-

brüchen dieser Tage. Verwandelt man diese mittelst einer ebenfalls beigegebenen

Tafel in Stunden und Minuten, so sind diese in mittlerer Zeit Greenwich, aber

den Tag in astronomischer Weise von Mittag beginnend und die Stunden von

—24 durchgezählt, ausgedrückt. Darauf hat man sehr genau zu achten, wenn
man etwa die berechnete Angabe in einer bestimmten Kalenderangabe aus-

drücken will. Man hat dann zu dem gefundenen Werth entweder ^ oder ^
oder I Tag, d. h. 6 oder 12 oder 18 Stunden zu addiren, wenn in dem be-

treffenden Kalender der Tag von Sonnenaufgang oder Mitternacht oder Sonnen-

untergang ab gerechnet wird. Der Zodiakaltafel ist auch ein Hilfstätelchen bei-

gegeben, um die Zeitangabe in wahrer Zeit zu finden, doch wird das der Chro-

nologe kaum je brauchen. Die gefundenen Zeitangaben sind bis auf 2 Minuten

etwa genau, eine für die meisten chronologischen Zwecke überflüssige Genauig-

keit, weshalb hier ganz besonders auf das abgekürzte Rechnungsverfahren hin-

gewiesen sei, welches Schräm ebenfalls durch ein Beispiel in dem citirten Artikel

erläutert und welches für die allermeisten Fälle ausreicht, wenn danach auch die

gewonnenen Angaben etwa 2^ Stunden falsch sein können. Häufiger als der

Eintritt der Sonne in ein beliebiges Zeichen wird im Alterthum ihr Passiren von

einem der vier Jahrespunkte zur Datirung benutzt. Die Berechnung ist ebenfalls

mit der ScHRAM'schen Tafel auszuführen, da ja die vier Jahrespunkte der Reihe

nach mit dem Eintreten der Sonne in die himmlischen Zeichen T (0°), Q (90°),

ii: (180°) und ^ (270°) zusammenfallen, doch lässt sich — wenn nicht die

äusserste Genauigkeit verlangt wird — in diesem Falle die Rechnung einfacher

nach den lables abrigies pour le calcul des iquinoxes et des solstices; par M. C.

L. Largeteau ausführen, die in den Memoires de l'academie des sciences de

l'institut de France, tome XXII, 1850, pag. 477 ff, erschienen und auch von

Johannes von Gumpach unter dem Titel: »Hilfsbuch der rechnenden Chronologie

oder Largeteau's abgekürzte Sonnen- und Mondtafeln«, Heidelberg 1853, deutsch

herausgegeben sind. Die Tafeln enthalten für jeden der vier Jahrespunkte zwei

Tabellen, die immer zusammen eine Seite einnehmen. Die Benutzung derselben

ist an der Hand der in der Einleitung stehenden Beispiele sehr einfach. Die

erhaltene Zeitangabe ist in bürgerhcher Zeit von Paris (die Stunden von Mitter-

nacht ab gezählt) ausgedrückt. Die Genauigkeit der LARCEXEAu'schen Tafeln ist

erheblich geringer als die der ScHRAM'schen Zodiakaltafeln, und besonders in

weit zurückliegenden Zeiten kann die LARGETEAu'sche Zeitangabe bis 5 Stunden

ungenau sein, was aber für die meisten chronologischen Zwecke nichts ausmacht.

Bemerkt sei noch, dass das Wintersolstiz vor dem Jahre 1305 vor Chr. Geb.
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statt wie jetzt in den December in den Januar fiel; erst seit dem Jahre 1202

V. Chr. lag es stets im December. In der Zwischenzeit fiel es bald in den

Januar bald in den December, und es konnte dadurch Jahre geben, in denen

überhaupt kein Wintersolstiz eintrat, und wiederum solche, die dieses Phänomen
zweimal aufwiesen.

Fast von noch grösserer Wichtigkeit bei chronologischen und kalendarischen

Fragen als die Sonne ist der Mond. Seine wechselnde Lichtgestalt musste ihn

schon in sehr früher Zeit als Regulirer der Zeit besonders geeignet erscheinen

lassen, und thatsächlich finden wir zu allen Zeiten den Monat als nächste

Unterabtheilung des Jahres. Unter den verschiedenen Lichtgestalten oder

Phasen des Mondes hat man hauptsächlich folgende zu unterscheiden. Die

beiden Stellungen zu Sonne und Erde, in denen er die Figur einer halben kreis-

förmigen Scheibe zeigt, nennt man' das erste und letzte Viertel oder Dicho-

tomie und fasst diese beiden auch wohl unter dem gemeinschaftlichen Namen
der Quadraturen zusammen. Unter den Syzygien des Mondes versteht man
dagegen die beiden seiner Phasen, in deren einer er als volle Kreisscheibe oder

als Vollmond am Himmel leuchtet, während er in der anderen überhaupt

nicht sichtbar ist durch die grosse Nähe der Sonne, in welchem Falle man
früher annahm, dass sich der Mond erneuere, dass also Neumond sei. Die

Zeit, die verstreicht zwischen zwei aufeinander folgenden Neumonden oder all-

gemeiner gleichen Stellungen des Mondes zu Sonne und Erde, nennt man einen

synodischen Monat; dieselbe beträgt 29 Tage 12 Stunden 44 Minuten

3 Secunden und ist der Zeitabschnitt, der den Kalendermonaten ursprünglich zu

Grunde liegt. Die Bahn, die der Mond am Himmel durchläuft, ist noch um
einen Winkel von 5° 9' stärker gegen den Himm.elsäquator geneigt als die schein-

bare Sonnenbahn, die Ekliptik, und daher kommt es, dass der Mond während

eines vollen Umlaufes bald in unseren Breiten dem Zenith ziemlich nahe, bald

dicht am Horizont steht, während er gleichzeitig innerhalb 24 Stunden um einen

Bogen von 13|^ Grad von Westen nach Osten unter den Sternen vorrückt. In

Wahrheit bildet die Mondbahn jenen Winkel von 5° 9' nicht mit der Sonnen-

sondern mit der Erdbahn, und die beiden Punkte, in welchen letztere vom Monde
passirt wird, bezeichnet man als die Knoten der Mondbahn, und zwar unter-

scheidet man einen aufsteigenden und einen absteigenden Knoten, je

nachdem sich der Mond dem Nord- oder dem Südpole annähert. Die Zeit,

welche zwischen zwei aufeinander folgenden Durchgängen des Mondes durch

einen dieser Knoten verstreicht, muss etwas kürzer sein als ein synodischer

Monat, weil einmal die Sonne von Westen nach Osten vorrückt, der Mond also

etwas längere Zeit braucht, um die Sonne wieder einzuholen, und weil zweitens

die Knoten langsam von Osten nach Westen fortschreiten, dem Monde also ent-

gegenkommen. Daher braucht der Mond nur 27 Tage 5 Stunden 5 Minuten

und 36 Secunden, um wieder in denselben Knoten zu stehen zu kommen, welche

Zeit man einen Drachen- oder drakonitischen Monat nennt, weil man
im Alterthume die Knoten als Drachenkopf und Drachenschwanz be-

zeichnete.

In den alten Kalendern war immer die Hauptschwierigkeit, den Mond- und

Sonnenlauf in Beziehung zu einander zu bringen, was meistens dazu führte, dass

man entweder von den Monaten nur die Namen beibehielt, aber auf den Mond-

lauf keine Rücksicht nahm, oder dass man den Sonnenlauf ignorirte und nach

reinen Mond- Monaten von abwechselnd 29 und 30 Tagen rechnete, um so die

Länge des synodischen Monats von rund 29^ Tag herauszubekommen. Eine
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Möglichkeit, beide Rechnungen in Uebereinstimmung zu bringen, beruht auf der

Thatsache, das 235 synodische Monate nur 2 Stunden 5 Minuten und 43 Se-

cunden länger sind als 19 tropische Jahre; man muss also in einem Cyklus

von 19 Jahren in 12 Jahren 12 und in 7 Jahren 13 Monate rechnen. In dieser

Weise richtete im Jahre 432 v. Chr. Geb. der Athener Meton seinen Kalender

ein, weshalb man die erwähnte Relation den Metonischen Mondcyklus
nennt, obwohl derselbe anderen Völkern wahrscheinlich schon früher bekannt

war. Der heutige Kalender der Juden zeigt dieselbe Einrichtung, und im christ-

lichen Kalender giebt die sogen, goldene Zahl an, das wievielte im 19jährigen

Mondcyklus das gerade laufende ist.

Sehr wichtig für den Chronologen ist die Berechnung weit zurückliegender

Mondphasen, und dabei hat man zwei getrennte Aufgaben zu unterscheiden,

nämlich einmal die genäherte Berechnung aller in einem beliebigen Jahre vor-

kommenden Quadraturen und Syzygien, und dann die genaue Bestimmung einer

genähert bekannten Mondphase. Die Lösung der ersteren Aufgabe gestatten nur

die von M. C. L. Largeteau berechneten Tables pour le calcul des syzygies iclip-

tiques ou quelconques , die zuerst in der Connaissance des temps pour l'an 1846,

Additions pag. 3 ff., Paris 1843 erschienen und dann noch mit den oben schon

erwähnten LARGETEAu'schen Sonnentafeln gleichzeitig in den Mdmoires und bei

GuMPACH abgedruckt sind. An der Hand der klaren von Largeteau gegebenen

Einleitung zu seinen Tafeln bietet es keinerlei Schwierigkeit, die ausserordentlich

einfache Rechnung zu erledigen, nur darf man nicht übersehen, dass dieselbe

Phase bei den ungleich langen Monaten des christlichen Kalenders in einem

langen Monate auch mal doppelt vorkommen, in einem kurzen auch mal ganz

fehlen kann. Die auf diese Weise berechneten Daten für die Mondphasen sind

noch 1— 3 Tage falsch, daher muss man, wenn man den genauen Eintritt einer

Phase kennen will, eine zweite Rechnung anstellen. Diese kann man direkt an

der Hand derselben LARGETEAu'schen Tafeln vornehmen, das Resultat, welches

man in mittlerer (bürgerlicher) Pariser Zeit, also den Tag von Mitternacht ab

gerechnet, erhält, kann im ungünstigsten Falle auch bei genauester Rechnung

doch noch zwei Stunden falsch sein, doch wird im Allgemeinen der Fehler er-

heblich geringer sein. Weit kürzer und daher bequemer ist die von R. Schräm

im Anhang zu seinen oben bereits erwähnten »Hilfstafeln für Chronologie« ge-

gebene Tafel zur Berechnung der Mondphasen, welche freilich verlangt,

dass das genähert bekannte Datum in Tagen der julianischen Periode ausgedrückt

ist, und die auch das Resultat in dieser Zählungsweise sowie in mittlerer Zeit

von Greenwich, den Tag von Mittag ab gezählt, giebt. Die Genauigkeit dieser

Tafel .ist etwa \ bis \ Stunden, d. h. um diesen Betrag kann auch bei richtiger

Rechnung die gewonnene Zeitangabe noch falsch sein. Dagegen bis auf etwa

2 Minuten genau kann man den Eintritt von Mondphasen mit den »Syzygien-

Tafeln für den Mond« von Prof Theodor v. Oppolzer (Leipzig 1881 bei

Wilhelm Engelmann) berechnen, doch ist natürlich die Berechnung umständ-

licher als bei Schräm, und zwar deshalb um so mehr, weil die Tafeln auch zur

Berechnung von Finsternissen dienen sollen und daher noch eine Menge Grössen

aufführen, die man für den Mond nicht braucht. Eine eingehende Besprechung

der Tafeln findet sich in dem Artikel über »Finsternisse« in diesem Buche. Im
Uebrigen sind die aus Oppolzer gefundenen Daten in denselben Zeitmaassen

ausgedrückt, wie die aus der ScHRAM'schen Tafel gewonnenen, ist doch diese

letztere nichts weiter als eine sehr glückliche Abkürzung der OppoLZER'schen.

Es giebt noch verschiedene andere Tafelwerke zur Berechnung der Mondphasen,
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z. B. die von Lehmann und von Paulus, aber die hier besprochenen ver-

dienen aus manchen Gründen den Vorzug, greifen sie doch auch alle drei

besonders weit in die Vergangenheit, nämlich bis zum Jahre 4713 v. Chr. Geb.,

zurück.

Die wechselnde Stellung vom Monde zu Sonne und Erde hat aber ausser

den Phasen des Mondes noch die Finsternisse im Gefolge. Wenn der Mond
zwischen Sonne und Erde tritt, so wird er einen mehr oder weniger grossen

Theil der ersteren für die Erdbewohner verdecken, es findet eine Sonnen-
finsterniss statt. Ist der Mond so weit von der Erde entfernt, dass er etwas

kleiner erscheint als die Sonne, so wird er diese nicht ganz verdecken können,

sondern diese wird die dunkle Mondscheibe nach allen Seiten hin überragen,

sie also mit einem leuchtenden Ringe umgeben, daher spricht man in solchem

Falle von einer ringförmigen Sönnenfinsterniss, die man ausserdem noch als

centrale bezeichnet, wenn für einen Augenblick die Mittelpunkte von Sonne

und Mond für einen Beobachter auf der Erde sich decken. Sind die schein-

baren Durchmesser von Sonne und Mond gleich gross, so wird eine totale

Sonnen finsterniss ohne Dauer eintreten, die dann nothwendig auch eine

centrale ist. Ist endlich die Mondscheibe grösser als die Sonnenscheibe, so tritt

eine totale Sonnenfinsterniss ein, welche jedoch für einen Erdort nur etwas

über 6 Minuten, gewöhnlich aber nicht so lange dauert. Alle diese Erscheinungen

sind auf der Erde nur jedesmal in einem schmalen Streifen ihrer Oberfläche,

der sogen. Zone der Totalität oder Ringförmigkeit, sichtbar, und die

Breite dieser Zone kann höchstens 220 km betragen. Die angrenzenden Länder-

gebiete sehen nur einen Theil der Sonne durch den Mond verdeckt, also nur

eine partielle Sonnenfinsterniss, die um so kleiner wird, je weiter man sich

von der Zone der Totalität entfernt, bis man an die Grenze der Sichtbar-

keit überhaupt kommt. Eine Sonnenfinsterniss ist also durchaus nicht an allen

Orten, in welchen sich die Sonne über dem Horizont befindet, zu sehen, und in

denen, wo sie sichtbar ist, in jedem zu einer anderen Zeit und in anderer

Grösse. In der Zone der Totalität oder Ringförmigkeit beginnt und endet

für die einzelnen Punkte auf der Erde die Finsterniss natürlich mit einer

partiellen.

Bei den Mondfinsternissen läuft der Schatten der Erde über die Mond-
oberfläche dahin, und weil derselbe stets grösser ist als die Mondscheibe, so

können nur partielle und totale Mondfinsternisse vorkommen, welche letzteren

auch gelegentHch centrale sind, wenn die Mittelpunkte von Sonne, Erde und

Mond für einen Moment auf einer geraden Linie liegen. Ferner ist nach dem
Gesagten einleuchtend, dass eine Mondfinsterniss von allen Orten der dem
Monde zugewendeten Erdhälfte gleichzeitig und in gleicher Grösse sichtbar ist.

Diese letztere bestimmt man in der Weise, dass man sich den Durchmesser des

verdunkelten Gestirnes in 12 Zoll oder digiti getheilt denkt, und dann die

Länge des verdunkelten Stückes desjenigen Durchmessers angiebt, welcher durch

den am weitesten in die Scheibe hineingerückten Punkt des verdunkelnden

Objectes geht. Bei einer Finsterniss von 8 Zoll würden also j^^ = f dieses

Durchmessers im Dunkeln liegen. Im Alterthum drückten viele Astronomen die

Grösse der verfinsterten Oberfläche statt des Durchmessers in digiti aus, sodass

bei den meisten derselben eine Finsterniss von 8 digiii eine solche ist, bei

welcher 3^ = | der Oberfläche des Mondes oder der Sonne verfinstert sind.

Die folgende Tabelle giebt eine ungefähre Vergleichung der beiden Zählungs-

weisen, die in aller Strenge für den nur manchmal eintretenden Fall gilt,



6oo Chronologie.

bei welchem die scheinbaren Durchmesser des verdunkelten und verdunkelnden

Objectes gleich gross sind. Man kann also aus der Tabelle direkt für diesen

Fall (und genähert für die übrigen Fälle) entnehmen, wie gross eine nach

moderner Art (12 Zoll auf den Durchmesser) ausgedrückte Finsternissangabe

nach der alten Art (12 digiti auf die Oberfläche) sein würde.

Durchmesser
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1

eingetragen, deren Nummer man findet, indem man die gerade Seitenzahl durch

2 dividirt. Um nun für einen behebigen Erdort die Grösse und Sichtbarkeits-

dauer einer Finsterniss berechnen zu können, sind im Canon bei jeder Sonnen-

finsterniss 23 Hilfsgrössen aufgeführt, welche in Formeln, die in der Einleitung

enthalten sind, eingesetzt, die genannten Resultate berechnen lassen. Aber weit

einfacher gelangt man zu diesem Ziel mittelst der »Tafeln zur Berechnung
der näheren Umstände der Sonnenfinsternisse« von Dr. R. Schräm, die

in den Denkschriften der Kais. Akademie der Wissenschaften, mathem.-naturw.

Klasse, LI. Band, Wien 1886, pag. 385 ff., erschienen sind. Freilich sind die

dadurch gewonnenen Werthe nicht so genau als bei direkter umständlicher

Rechnung, aber für chronologische Zwecke vollkommen ausreichend. Ueber

die Mondfinsternisse giebt der dritte Theil des OppoLZER'schen Werkes, der

Canon der Mondfinsternisse, Ausliunft, welcher von den 5200 Finsternissen

zwischen 1207 v. Chr. Geb. und 2163 n. Chr. Geb. Jahr und Datum, Weltzeit

für den Eintritt der grössten Phase, Grösse dieser, halbe Dauer der partiellen

und totalen Finsterniss sowie die Länge und Breite desjenigen Erdortes bringt,

für welchen in der Mitte der Finsterniss der Mond im Zenith stand. Mit Hilfe

dieser Grössen ist es nach den in der Einleitung zum Canon gegebenen Vor-

schiiften sehr einfach, die Sichtbarkeit einer solchen Mondfinsterniss für einen

beliebigen Ort auf der Erde ohne Formeln zu berechnen. Kommt es darauf

an, bei der Berechnung der näheren Umstände einer Sonnen- oder Monfinsterniss

die äusserste Genauigkeit zu erzielen, so bedürfen die Grössen in Oppolzer's

Canon erst einiger Verbesserungen, die man einfach aus den »R edu et ions tafeln

für den Oppolzer' sehen Finsterniss-Canon zum Uebergang auf die

GiNZEL'schen empirischen Correctionen« von Dr. R. Schräm entnimmt,

welche in den Denkschriften der Kais. Akademie der Wissenschaften, mathem.-

naturw. Klasse, LVI. Band, Wien 1889, P^g- 187 ff., erschienen sind. Ausführliche

Beispiele zur möglichst strengen Berechnung einer Finsterniss finden sich in dem
Artikel über »Finsternisse« in diesem Buche. Vermuthlich noch im Jahre 1896

wird von der Berliner Akademie der Wissenschaften ein specieller Canon der
Sonnen- und Mondfinsternisse für das Ländergebiet der klassischen
Alterthumswissenschaften von 900 v. Chr. Geb. bis 600 n. Chr. Geb.
von Dr. Ginzel veröffentliclit werden, welcher genauere Auskunft über alle in

dem Gebiet von 10° westlicher bis 50" östlicher Länge und zwischen 25° und 50°

nördhcher Breite sichtbaren Sonnen- und Mondfinsternisse enthält, indem er

deren Grösse und genaue Zeitangaben für Rom, Athen, Memphis und Babylon

sowie für die Sonnenfinsternisse die Centralitätscurven aufführt. Ausserdem finden

darin alle in diesem Zeitraum erwähnten historischen Finsternisse ihren besonderen

rechnerischen Nachweis unter Beifügung der darauf bezüglichen Literatur. Eine

kurze Uebersicht der »historischen Finsternisse« ist auch in diesem Buche unter

derselben Bezeichnung gegeben.

Da man im Alterthum in den seltensten Fällen im Besitze von fest aufgestellten

Instrumenten war, die eine Positionsbestimmung der Gestirne ermöglichten, so

musste man sich meistens darauf beschränken ihren Durchgang durch einen

natürlichen, am Himmel fixirten grössten Kreis zu beobachten, und als solcher

bot sich der Horizont des Beobachtungsortes dar. Mit anderen Worten: die

täghchen Auf- und .Untergänge der Gestirne spielten im Alterthum eine sehr

wichtige Rolle. Um diese nun für ein weit zurückliegendes Datum berechnen

zu können, bedarf man nur der für dieses Datum gültigen Rectascension und

Deklination des betreffenden Gestirnes, dann rechnet man mit diesen Grössen
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nach genau den gleichen Formeln, als wenn der betreffende Auf- oder Untergang

heute stattfände. Diese Formeln sind aber in diesem Buche in dem Artikel

über Aufgänge zur Genüge dargelegt. Ebenso ist hier nicht der Platz, auf die

Berechnung von Sonnen-, Mond- und Planetenörtern für die Vergangenheit näher

einzugehen. Streng genommen könnte auch wegen der Bestimmung von Fixstern-

positionen für entlegene Zeiten einfach auf den Artikel über Präcession verwiesen

werden, doch sei hier eine für chronologische Zwecke bestimmte Arbeit erwähnt,

welche für 46 der hellsten Fixsterne die Rectascensionen und Deklinationen von

100 zu 100 Jahren für den Zeitraum von 2001 vor bis 1800 n. Chr. Geb. des

iulianischen Kalenders aufführt. Es sind das die »Sterntafeln« von Dr. O. Danck-

woRTT, welche im 16. Jahrgang (1881) pag. 9 fit. der Vierteljahrsschrift der Astro-

nomischen Gesellschaft (Leipzig, Wilhelm Engelmann) erschienen sind, und aus

denen man die Positionen der 46 Sterne für ein beliebiges Jahr in dem genannten

Zeitraum durch eine einfache Interpolation entnehmen kann. Für die Berechnung

der Position eines anderen Sternes bietet die DANCKWORTx'sche Arbeit ausser

den nöthigen Formeln in der Einleitung auch noch einige Tafeln mit Hilfsgrössen,

die diese Rechnung wesentlich erleichtern.

Diese täglichen Auf- und Untergänge der Gestirne waren wohl in hervor-

ragendem Maasse geeignet, zur Eintheilung der Zeit innerhalb eines Tages zu

dienen, aber sie vermochten nicht ein bestimmtes Datum festzulegen, wenn wir

nun aber trotzdem Auf- und Untergänge von Sternen dazu verwendet finden, so

müssen das ganz besondere Phänomene dieser Art sein.

Die täglichen Auf- und Untergänge der Sterne finden für einen bestimmten

Erdort für längere Zeiträume zu denselben Sternzeiten statt, aber da die Stern-

zeit innerhalb 24 Stunden um 3 Minuten 56 Secunden gegen die mittlere (bürger-

liche) Zeit voreilt, so finden die täglichen Auf- und Untergänge von Tag zu Tag
nach bürgerlicher Zeit um 3 Minuten 56 Secunden früher statt, durchlaufen also

in einem Jahre sämmtliche bürgerlichen Tages- und Nachtzeiten. Ein Stern

geht also zu gewissen Jahreszeiten am Tage, zu anderen zur Nachtzeit auf oder

unter, dazwischen aber wird es sich aber auch mal ereignen, dass der Stern

gleichzeitig mit der Sonne auf- oder untergeht, oder dass sein Aufgang mit dem
Sonnenuntergang zusammenfällt und umgekehrt. Jeder dieser vier auf diese

Weise ausgezeichneten Auf- und Untergänge eines Sternes wird sich im Laufe eines

Jahres nur einmal ereignen können, weshalb man dieselben die jährlichen
nennt, und diese können natürlich zur Fixirung eines Datums dienen. Aber
freilich wird es, auch wenn ein Beobachter von seinem Standpunkte den Horizont

überblicken kann, ihm nicht gelingen, diese mit der Sonne gleichzeitig erfolgenden

Auf- und Untergänge von Sternen wahrzunehmen, da das Sonnenlicht die Sterne

überstrahlt und unsichtbar macht. Wohl aber wird es einige Tage, nachdem
ein Stern genau bei Sonnenaufgang für einen Erdort auf- oder untergegangen

ist, sich ereignen, dass der Stern so lange vor Sonnenaufgang auf- oder unter-

geht, dass man seinen Auf- bez. Untergang gerade noch beobachten kann, dass

die Sonne also noch so tief unter dem Horizont steht, dass ihr Licht noch nicht

mächtig genug ist, das des Sternes zu überstrahlen. Ganz entsprechend wird es

einige Tage vor dem mit Sonnenuntergang gleichzeitig erfolgenden Auf oder

Untergang eines Sternes möglich sein, seinen Auf- oder Untergang in der Abend-

dämmerung gerade noch zu beobachten. Diese vier neuen, aber nunmehr mit

blossem Auge deutlich wahrnehmbaren Auf- und Untergänge eines Sternes treten

auch im Laufe eines Jahres nur je einmal ein, gehören also auch zu den jähr-

lichen oder — wie sie wegen der häufigen Erwähnung bei den alten Dichtern
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auch heissen — poetischen Auf- und Untergängen und sind die eigentlichen zu

gelegentlichen Datirungen im Alterthume benutzten Phänomene. Die genaueren

Bezeichnungen der einzelnen lehrt die folgende Uebersicht.

Jährliche Auf- und Untergänge.

A. Mit blossem Auge nicht wahrnehmbar.

1) Der wahre kosmische Aufgang : Stern und Sonne gehen gleichzeitig auf.

2) Der wahre kosmische Untergang: der Stern geht bei Sonnenaufgang

unter.

3) Der wahre akronychische Aufgang: der Stern geht bei Sonnenunter-

gang auf.

4) Der wahre akronychische Untergang: Stern und Sonne gehen gleichzeitig

unter.

B. Mit blossem Auge wahrnehmbar.

5) Der heliakische Aufgang: der erste sichtbare Aufgang des Sternes in der

Morgendämmerung.

6) Der heliakische Untergang: der letzte sichtbare Untergang des Sternes

in der Abenddämmerung.

7) Der scheinbare akronychische Aufgang: der letzte sichtbare Aufgang des

Sternes in der Abenddämmerung.

8) Der scheinbare kosmische Untergang: der erste sichtbare Untergang des

Sternes in der Morgendämmerung.

Für die Nummern 5— 8 hat Ideler die deutschen Namen Frühaufgang,
Spätuntergang, Spätaufgang, Frühuntergang vorgeschlagen, während er für

die unter 1 — 4 aufgeführten Phänomene dieselben Namen unter Voraussetzung

des Beiwortes »wahrer« gebraucht wissen will.

Bei der Beobachtung der unter B. genannten vier Vorgänge am Himmel
wird es nicht allein darauf ankommen, dass der Beobachter von seinem Stand-

punkte den Horizont frei überschauen kann, sondern es wird auch von der

Durchsichtigkeit der Luft und der Schärfe seiner eigenen Augen abhängen, ob er

die betreffenden Auf- oder Untergänge bei grösserer oder geringerer allgemeiner

Helligkeit noch wahrnehmen kann oder nicht. Ein durch grosse Sehschärfe und

Klarheit der Luft begünstigter Beobachter wird z. B. den hehakischen Autgang

eines Sternes 1—2 Tage früher notiren als einer, der diese Vortheile nicht hatte.

Oder mit andern Worten: der erste Beobachter konnte einen Sternaufgang bei

grösserer Himmelshelligkeit, also bei geringerer Tiefe der Sonne unter dem
Horizonte beobachten, als der letztere. Diese Grösse in Winkelmaass aus-

gedrückt, um welche die Sonne bei Eintritt einer der vier in Rede stehenden

Erscheinungen senkrecht unter dem Horizont sich befindet, heisst der arcus

visionis oder Sehungsbogen, und derselbe ist nicht nur von der Helligkeit des

zu beobachtenden Sternes und dem Umstände, ob Stern und Sonne auf

gleicher oder verschiedener Seite (östlicher und westlicher) des Horizontes stehen,

abhängig, sondern der Betrag für den Sehungsbogen kann auch — wie eben er-

wähnt — mit der Durchsichtigkeit der Luft und der Sehschärfe des Beobachters

variiren. Auf diese letzteren kann man natürlich nicht Rücksicht nehmen, wenn

es sich um die Berechnung von jährlichen Auf- und Untergängen handelt,

sondern man muss sich dann mit Mittelwerthen für den Sehungsbogen begnügen,
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wie sie sich aus den Beobachtungen der Alten in guter Uebereinstimmung mit

neueren Wahrnehmungen ergeben und in der folgenden Tabelle aufgeführt sind,

und zwar einmal für die Sterne der obersten vier Helligkeitsklassen sowie ferner

für die beiden Fälle, dass Sonne und Stern in gleichen oder entgegengesetzten

Gegenden des Horizontes sich befinden.

Sehungsbogen für

Sterne der

1. Grössenklasse

2.

3.

4.

bei dem schein-

baren akronychi-

schen Auf- und

kosmischen

Untergang

7°

8-5

10

14

bei dem

heliakischen

Auf- und

Untergang

10'

14

16

17

Zur Berechnung der eben besprochenen Phänomene dienen die »Tafeln zur

Bestimmung der jährlichen Auf- und Untergänge der Gestirne« von

Dr. Walter F. Wislicenus, die als XX. Publikation der Astronomischen Gesell-

schaft in Commission bei Wilhelm Engelmann, Leipzig i8q2, erschienen sind.

Diese Tafeln gestatten die direkte oder indirekte Lösung folgender vier Aufgaben

:

i) Die jährlichen Auf- und Untergänge eines bekannten Sternes für einen gegebenen

Erdort und ein bestimmtes Jahr zu berechnen. 2) Aus den für einen Erdort in

einem gegebenen Jahre bekannten jährlichen Auf- und Untergängen die Position

des Sternes zu ermitteln. 3) Wenn für einen bekannten Stern seine jährlichen

Auf- und Untergangszeiten in einen bestimmten Beobachtungsort gegeben sind,

auf welches Jahr bezieht sich diese Angabe? Und 4) Auf welchen Erdort haben

die gegebenen jährlichen Auf- und Untergangszeiten eines bekannten Sternes in

einem bestimmten Jahre Bezug? — Eine ganz ausführliche Gebrauchsanweisung

zu den Tafeln findet der Leser auf pag. i8 ihrer Einleitung, wonach dann

die Benutzung derselben keinerlei Schwierigkeiten mehr bietet. Die genauen

Formeln zur Berechnung der jährlichen Auf- und Untergänge ohne Benutzung

der Tafeln sind auf pag. 9— 17 derselben Einleitung vollständig abgeleitet,

sie hier zu wiederholen ist bei dem für diesen Artikel reservirten Platz un-

möglich.

Aus allem, was bisher über die jährlichen Auf- und Untergänge gesagt ist,

geht hervor, dass dieselben zu einer genauen Zeitbestimmung nicht dienen

können, weil deren Berechnung stets nur Mittelwerthe liefern kann. Dazu kommt,

dass sich die Zeiten derselben bei der nur ganz langsamen Aenderung der Oerter

der Sterne in benachbarten Jahren fast garnicht und erst in grösseren Zeiträumen

merklich ändern. So gingen z. B. die Plejaden in Rom zur Zeit von Christi

Geburt am 27. Mai heliakisch auf, während sie die sgegenwärtig am 15. Juni thun.

Aber wenn auch keine genaue Zeitbestimmung durch die jährlichen Auf- und

Untergänge möglich ist, so dienen sie doch vielfach zur allgemeinen Orientirung

oder in Zweifelsfällen zur Entscheidung.

Technische oder historische Chronologie.

Es kann kaum einem Zweifel unterliegen, dass es der Mond war, dessen

wechselnde Lichtgestalten zuerst den Menschen ein bequemes Mittel boten, um
eine bestimmte Anzahl von Tagen und Nächten zu einem grösseren Zeitabschnitt
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— dem Monat — zusammerzufassen, und zwar benutzte man den synodischen

Monat, dessen Länge man im Alterthume schon mit grosser Genauigkeit bestimmt

hatte. Da es nun aber unbequem war, nach Monaten von 29^ Tagen zu rechnen,

so wechselte man mit der Monatslänge zwischen 29 und 30 Tagen ab. Nach

roher Beobachtung kehrte die Sonne nach Verlauf von 12 solchen Mondmonaten
in die gleiche Stellung am Himmel zurück, sodass man diese zu einem Jahre

zusammenfasste, welches man chronologisch als reines Mondjahr bezeichnet.

Eine nur etwas genauere Beobachtung musste lehren, dass dieses reine Mondjahr

mit seinen 354 Tagen gegen das tropische Jahr doch erheblich zurückbleibe,

weshalb bei den meisten Völkern das Bestreben sich geltend machte, Sonnen-

und Mondlauf in Uebereinstimmung zu bringen, was dann zur Einführung

des sogen. Lunisolarjahres iührte, d. h. eines Jahres, dessen Länge dem

tropischen entspricht, dessen Monate aber sich dem Mondlaufe anschliessen.

Vielfach jedoch entschlossen sich die Völker, direkt ihre Jahre nach dem Sonnen-

laufe abzumessen und sie in 12 möglichst gleich grosse Monate zu theilen, die

dann freilich an den Mondlauf durch nichts weiter als den Namen erinnerten.

Solche Sonnenjahre sind dann entweder feste, indem sie durch eine irgend-

wie geregelte Einschaltung von Tagen sich der Länge des tropischen Jahres

möglichst eng anschliessen, oder bewegliche, wobei dann durch die unverän-

derliche Jahreslänge die einzelnen Monate und Tage sich allmächlich durch alle

Jahreszeiten bewegen. Endlich findet sich direkt das siderische Sonnenjahr

einigen Zeitrechnungen zu Grunde gelegt. Dies vorausgeschickt, mögen hier

einige Angaben über die wichtigsten Kalender, wie sie sich bei den einzelnen

Völkern finden, in möglichst chronologischer Reihenfolge und in der durch den

beschränkten Raum gebotenen Kürze folgen.

Kalender der Chinesen und Japaner. Beide Völker rechnen nach

Lunisolarjahren, die in 60jährigen Cyklen gezählt werden, und zwar bei den

Chinesen vom 10. März 2697 ^.n, zuweilen vom 6. März 2637, sehr selten erst

vom 23. Februar 2397 v. Chr. Geb. an, bei den Japanern vom 18. Februar 660

V. Chr. an. Im Cyklus hat jedes Jahr seinen eigenen Namen, welcher immer

angegeben wird, jedoch selten die Nummer des laufenden Cyklus; dagegen fügen

die Chinesen bei, das wievielte Jahr das fragliche seit dem Regierungsantritt eines

Kaisers oder seit Zulegung eines Regierungsprädikats zu dessen Namen ist,

während die Japaner ausser dem 60jährigen Cyklus noch nach Jahren der Aera

Nino datiren, d. h. seit der Thronbesteigung des Sin-mu-ten-oe, welche auf

den 25. Februar 601 v. Chr. fällt. Die Monate beider Völker sind reine Mond-

monate zu abwechselnd 29 und 30 Tagen und werden danach als kleine (sjao)

oder grosse {ia) bezeichnet, sonst erhalten sie meist nur die Ordnungszahlen zur

näheren Bestimmung. Die Ausgleichung derselben gegen das Sonnenjahr erfolgt

in der Weise, dass derjenige Monat im Jahr als erster bezeichnet wird, in welchem

die Sonne in das Zeichen der Fische tritt, der als zweiter, in welchem sie in den

Widder tritt, und so fort. Wenn jedoch in einem Monate mal die Sonne in kein

neues Zeichen tritt, so gilt dieser Monat als Schaltmonat und erhält dieselbe

Nummer wie der vorhergehende unter Zufügung der Bezeichnung shun. Zuweilen

erhalten die Monate die Prädikate als erster (meng), mittlerer (tschung) oder

letzter (ki) , des Frühlings (tschun), Sommers (hja), Herbstes (tsiu) oder Winters

(tung), also: meng-tschun tschung-tschtm . . . etc. Endlich werden die Monate

auch nach dem gleichen 60 er Cyklus gezählt und mit demselben Namen in diesem

bezeichnet wie die Jahre und zwar beginnt
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der 3. Monat im Cyklus die Jahre 1, 6, 11, 16 bis 56

„ 57
-j. [ des 60jährigen

60

,, 15. ,, ,, ,, ,, ,, 2, 7, IZ, 17 . .

)> *7. ,, ,, ,, ,, ,, 6, o, lo, lo . .

}) oi}' ,, ,, ,, ,, ,, 4, y, 14, ly . .

„ 51. ,, ,, ,, „ ,, 5, 10, 15, 20 . .

Die nächste Unterabtheilung unter die Monate sind die 24 Halbmonate

(tsje-Ui), welche immer vom Anfang bis zur Mitte eines Zeichens im Sonnen-

lauf und dann wieder von der Mitte bis zum Anfang des nächsten Zeichens

reichen und besondere Namen haben. Die eigentliche Eintheilung der Mond-

monate ist die in 3 zehntägige Wochen, indem der 1., 11. und 21. Tag des Monats

besonders hervorgehoben und die ersten 10 desselben als die »angehenden«

(tschu) bezeichnet werden. Sonst zählen sie die Tage im Monat von 1—29 oder

30 ohne Eigennamen. Ausserdem läuft aber unabhängig von den Monaten der

60theiHge Cyklus auch für die Tage mit denselben Bezeichnungen wie bei den

Jahren und Monaten. Diese setzen sich aus zwei Reihen von 10 und 12 Namen
zusammen, welche 60 verschiedene Combinationen geben. Dieselben sind bei den

—
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71 Mahäyugas umfassen 306720000 Jahre

Abendddämmerung dazu 1728000 „

607

Summa = Manvantara od. Patriarchat = 308448000 Jahre.

Morgendämmerung = 1728000 Jahre

14 Manvantaras 4318272000 ,,

Summa = Aeon oder Kalpa = 4320000000 „

1 Kalpa = 1 Tag Brahma' s, seine Nacht von gleicher Dauer und da sein

Leben 100 Jahre Brahma's umfasst, so dauert es 31 1040000000000 Jahre und das

ist wieder gleich einem Augenzwinkern Siva's. Gegenwärtig ist Brahma's Leben

erst halb verflossen und wir leben in der 2. Hälfte von Brahma's Leben und

zwar in deren 1. Kalpa, deren 7". Manvantara, deren 28. Mahäyuga und in deren

eisernem Zeitalter, dessen Jahr x = dem (155521972944000 + xten) Jahre im

Leben Brahma's ist. Das jetzige eiserne Zeitalter hat am 16. Februar

3102 V. Chr. begonnen. Ausserdem zählt man die siderischen Sonnenjahre haupt-

sächlich nach folgenden Aeren:

1000jähriger Cyklus des Parasuräma, deren L am 7. August 1177 v. Chr. begann.

90 „ „ Grahaparivritti, „ I. „ 3. Novemb. 1 v. „ „

Die Saka des Sälivähana beginnt am 15. März 78 nach Chr.

Das Viläyati san „ „ 23. Aug. 593 „ ,,

„ Fasli-Jahr „ „ 21. Juni 593 ,. „

„ Bengali san „ „ 20. März 594 „ „

Die Länge der siderischen Sonnenjahre nehmen sie zu 365'^ 6-^ 12'" 36-^'56 an

und zählen sie zuweilen auch nach einem 12jährigen Cyklus, wobei dann die

Jahre mit den neueren bengalischen Monatsnamen unter Vorsetzung des Wortes

Mahä bezeichnet werden. Ausserdem besteht noch der Brihaspati Chakra, das

ist ein 60järiger Cyklus, dessen einzelne Namen nach drei verschiedenen ziemlich

complicirten Regeln angewendet werden. Zu bemerken ist noch, dass die Inder

häufig nur die abgelaufenen Jahre angeben und nicht, wie wir, das gerade laufende

mitzählen. Das siderische Jahr zerfällt in 12 Monate, welche folgende Namen

und Längen haben.

Bengalische Namen



beginnt
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vielleicht aber auch aus einer alten astrologischen Beziehung der sieben

Wandelsterne zu den Tagen entstanden. Die Aegypter rechneten schon sehr

frühzeitig nach beweglichen Sonnenjahren von 365 Tagen, welche in 12 Monate

zu je 30 Tagen und 5 Ergänzungstage eingetheilt waren. Die Monatsnamen

sind: Thoth, Phaophi, Athyr, Choiak, Tybi, Meschir, Phamenoth, Pharmuthi,

Pachon, Payri, Epiphi, Mesori und die 5 Epagomenai. Sie zählten ihre Jahre

nach Regenten, indem sie als erstes Jahr eines Regenten dasjenige be-

zeichneten, welches mit dem ersten Thot beginnt, der dem Regierungsantritte

des betrefifenden Regenten vorangeht, lieber die Zählweise giebt Auskunft der

bekannte

Canon des Ptolemäus.

Assyrische
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(d. h. Hundsstern) zeigte durch seinen heliakischen Aufgang, der vor einigen

tausend Jahren auf die Sommersonnenwende fiel, das Steigen des Niles an, fielen

beide Ereignisse auf den 1. Thoth eines Jahres, was am 20. Juli 2782 v. Chr.

geschah, so begann damit die erste Hundssternperiode. Diese umfasste 1461

ägyptische = 1460 julianische Jahre, nach welcher Zeit der heliakische Aufgang

des Sirius wieder auf den ersten Thoth fiel. Die gelegentlich verwendete Aera

der Sintfluth ist wohl entschieden indischen Ursprungs, da sie nur 2 Tage später

beginnt, nämlich am 18. Februar 3102 v. Chr. als die Aera des Kaliyuga. Als

Aegypten römische Provinz wurde, beschloss der römische Senat, den Tag der

Einnahme von Alexandrien durch Augustus (den i. Augast 30 v. Chr.) als Be-

ginn einer neuen Zeitrechnung für Aegypten, die sich der römischen anschliessen

sollte, zu bestimmen. Die Aegypter in Alexandrien rechneten aber diese neue

Aera des Augustus vom nächsten 1. Thoth ab und schalteten in jedem 4. Jahre

6 statt 5 Epagomenai ein, gingen also zum festen Sonnenjahr über, während im

übrigen Aegypten diese Schaltmethode sich erst im 5. Jahrhundert n. Chr. ein-

bürgerte. Die Aera des Augustus heisst fälschlich auch vielfach die Actische

Aera nach der Schlacht bei Actium. Im Volke rechnete man ruhig nach Re-

genten weiter. Die Aera Diocletians beginnt am 29. August 284 n. Chr. Die

Kopten zählen nach dieser Aera, die sie wegen der Christenverfolgungen Diocle-

tians die Märtyrerära nennen. Unter dem Namen Gnadenära ist sie noch bei

den Abessiniern in Gebrauch, doch zählen sie diese in Cyklen von 532 Jahren,

von denen der erste am 29. August 284 n. Chr. beginnt. Von den Alexandrinischen

Christen wurde die Alexandrinische Weltära aufgestellt, welche von der Er-

schaffung der Welt d. h. vom 29. August 5503 v. Chr. ab läuft. Im 5. Jahr-

hundert stellte der ägyptische Mönch Panodorus eine nach ihm benannte Welt-

ära auf, die die Erschaffung der Welt auf den 29. August 5493 v. Chr. festsetzt.

Im Jahre 5786 der Alexandrinischen Weltära wurden 10 Jahre aus derselben

weggelassen, um sie mit der des Panodorus in Uebereinstimmung zu bringen,

die von da ab vielfach unter dem Namen der Alexandrischen Weltära läuft.

Gleichzeitig mit Panodorus stellte der ägyptische Mönch Anianus seine mit der

des Panodorus identische Weltära auf, in welcher nur die Jahre nach der

532jährigen grossen Osterperiode der Christen gezählt werden.

Die Kalender in Vorderasien zusammenzufassen ist insofern voll-

berechtigt, als sie mit Ausnahme des jüdischen Kalenders wenigstens in der

späteren Zeit alle in der Jahresform und vielfach auch in den Monaten überein-

stimmten, wozu die Eroberungszüge Alexanders wohl viel beigetragen haben,

und weshalb auch hier gleich der macedonische Kalender mit besprochen

werden soll, während wir den jüdischen in einem besonderen Abschnitt erledigen

wollen. Auch den Kalender der Babylonier wollen wir kurz hier mit erwähnen,

soviel darüber zu sagen ist. Eine directe Ueberlieferung desselben haben wir

nicht und doch muss ein solcher existirt haben, denn sonst hätten Aegypter und

Griechen nicht babylonische oder richtiger chaldäische Beobachtungen zu ihren

astronomischen Berechnungen verwenden können. Die älteren dieser Beob-

achtungen sind uns in ägyptischer Datirung überliefert, was im Verein damit,

dass die ägyptische Nabonassarische Aera sich auf einen babylonischen Herrscher

stützt, darauf hinweist, dass der babylonische dem ägyptischen Kalender analog

gewesen sein muss. Die neueren chaldäischen Beobachtungen werden in mace-

donischer Datirung aufgeführt, was auf ein Parallellaufen der macedonischen und

babylonischen Monate deutet. Da die spätere macedonische Jahrform der ägyp-

tischen sehr ähnlich ist, liegt hierin kein Widerspruch. Das Einzige, was direkt
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überliefert wird, ist, dass die Babylonier einen Cyklus von 60 Jahren einen

Sossos nannten, 10 Sossos bildeten einen Neros, 6 Neros einen Saros, der

also 3600 Jahre umfasste. Hier tritt der Name Saros also in ganz anderer

Bedeutung auf, als wie er oben bei den Finsternissen erwähnt wurde.

Die Macedonier müssen ursprünglich nach Mondmonaten und wahrscheinlich

auch einem Lunisolarjahr gerechnet haben, wenigstens werden ihre Monate viel-

fach in direkte Parallele mit den griechischen und jüdischen Mondmonaten gebracht.

In ersterem Falle wird vor Alexander dem Grossen der macedonische Däsius mit

dem griechischen Hekatombäon gleich gesetzt, nach Alexander stimmt letzterer

mit dem macedonischen Monat Lous überein. Der jüdische Thischri wird mit

dem Hyperberetäus der Macedonier als gleichlaufend gerechnet. Später rechnen

Macedonier und Kleinasiaten nach festen Sonnenjahren von 365 Tagen mit Ein-

schaltung eines Tages in jedes vierte Jahr. Auch die Monate stimmen genau

mit den unsrigen an Länge.

Namen der Monate in
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Eine Ausnahme bildet der Autokratoricus auf Cypern, der mit dem 23. März

beginnt. Zur besseren Verständigung wurden die Monate gelegentlich nur mit

den Ordnungszahlen bezeichnet, was in der folgenden Tabelle unter »Kleinasien«

eingetragen ist.

Kleinasien
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von 13 Monaten. Dieser Cyklus kam mit dem 3. Jahre der 112. Olympiade

also am 28. Juni 330 v. Chr. in Gebrauch. Die Namen der Monate sind in der

gewöhnhch angenommenen Reihenfolge:

1) Hekatombäon

2) Metageitnion

3) Boedromion

4) Pyanepsion

5) Mämakterion

6) Poseideon

7) Gamelion

8) Anthesterion

9) Elaphebolion

10) Munychion

11) Thargelion

12) Skirophorion

Dazu trat im Schaltjahr nach dem Poseideon ein Poseideon II ein.

Gelegentlich wird eine Vertauschung der Stellen zwischen Pyanepsion und
Mämakterion angenommen. Der Monat zerfiel in drei lOtägige Wochen, deren

Tage mit den Ordnungszahlen bezeichnet wurden, für die letzte Woche zu-

weilen in umgekehrter Reihenfolge. Der Tagesanfang wurde mit Sonnenunter-

gang gerechnet.

Gelegentlich bedienen sich die Kirchenväter und die späteren Geschichts-

schreiber des Orients der Olympiadenrechnung zur Datirung, indem sie diese

Zählweise auf die ihnen geläufige Form der festen Sonnenjahre übertragen,

dabei aber die Olympiaden vom i. September 778 v. Chr. ab rechnen.

Der römische und der christliche Kalender. Da der zweite dieser

Kalender aus dem ersten hervorgegangen ist, so mögen sie auch im direkten

Anschluss aneinander besprochen werden. Die Römer hatten ursprünglich ein

reines Mondjahr mit 12 Monaten (möglicher Weise in noch früherer Zeit nur 10)

die aber nicht abwechselnd 30 und 29 Tage hatten, sondern stets eine ungerade

Anzahl von Tagen, angeblich weil die Römer es für nöthig hielten, dass jeder

Monat einen genau in der Mitte liegenden Tag hatte. Die Namen und Längen
der Monate waren:

1) Martius . .
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Ordnung wieder herzustellen, dass nämlich der i. Januar nahezu auf den kürzesten

Tag im Jahre und zugleich auf einen Neumond fiel, befahl er als Pontifex

maximus, dass im Jahre 708 a. u. c. (46 v. Chr.) nicht nur der Markedonius mit

23 Tagen, sondern zwischen November und December ein mensis intercalaris

prior mit 29 Tagen, ein mensis intercalaris posterior mit 31 Tagen und 7 weitere

Schalttage (Epagomenen) eingefügt werden sollten, wodurch dieses Jahr die Länge

von 444 Tagen erhielt, weshalb es das Jahr der Verwirrung (annus confusionis)

genannt wurde. Ferner sollten von da ab die Monate Aprilis, Junius, Sextilis,,

September und November je 30 Tage, December und Januarius je 31 Tage und

der Februarius in einem Gemeinjahr 29, in einem Schaltjahr 30 Tage haben.

Dadurch erhielt das Gemeinjahr eine Länge von 365 Tagen, während jedes

vierte Jahr ein Schaltjahr zu 366 Tagen sein sollte. Der Jahresanfang wurde

definitiv auf den i. Januar verlegt. Der Schalttag sollte, wie früher der Marke-

donius, nach dem 23. Februar eingefügt werden, aber keine besondere Nummer
erhalten, sondern als ante diem bissextum Calendas Martias bezeichnet werden.

Daher hiess der Schalttag dies bissextus, das Schaltjahr annus bissextus, woraus

spätere Chronologen bissextilis gemacht haben, welche Bezeichnung wir noch in

dem heutigen atinie bissextile der Franzosen wiederfinden. Nach Caesar's Er-

mordung wurde missverständlich die ersten 36 Jahre hindurch jedes 3. Jahr zum

Schaltjahr gemacht, sodass in diesen Jahren 12 statt 9 Schalttage eingefügt

wurden. Um diesen Fehler zu verbessern, befahl Augustus, dass die nächsten

12 Jahre kein Schalttag eingefügt werden sollte; zugleich ordnete er an, dass

der Gebuitsmonat Caesar's — der Quintilis — diesem zu Ehren den Namen
Julius tragen sollte, worauf der Senat beschloss, dem Monat Sextilis, in welchem

Augustus seine meisten Siege erfochten hatte, diesem zu Ehren den Namen
Augustus zu verleihen und ihm ebensoviel Tage wie dem Julius, also 31, zu

geben, weshalb sich denn der Februar fortan mit nur 28 Tagen behelfen

musste. So ist der heute noch gebräuchliche julianische Kalender ent-

standen.

Die Römer zählten die Jahre von der Gründung der Stadt {ab urbe condita

= a. u. c), d. h. vom i. Januar 753 v. Chr. ab, doch werden bei den Datirungen

meistens nur die Consuln angegeben, die in dem betreffenden Jahre amtirten.

Ein vollständiges Verzeichniss derselben findet man in Almeloveen's Fastorum

Romanoruni Consulariuni libri duo. Später kamen durch die Eroberungen der

Römer noch andere Zählweisen der Jahre hinzu, wie die schon erwähnte Aera

des Augustus in Aegypten und die Caesarisch-Antiochische Aera in Kleinasien.

Andere solche Epochen, von denen eine neue Jahreszählung ab datirte, sind der

I.Januar 45 v. Chr. für die Aera der Kalenderverbesserung, der t. Januar 38

V. Chr. für die spanische Aera (Eroberung Spaniens durch die Römer) und der

I. Januar 27 v. Chr. für die Aera der römischen Kaiser (Anni Augustorum).

Hierher gehören die schon in der christlichen Zeit entstandenen bereits früher

genannten Acren des Diocletian und des Panodorus. Eine ähnliche Weltära wie

die des Panodorus kam in Byzanz auf, welche auf den i. September 5509 v. Chr.

zurückgeht; auch die Aera Abrahams, die vom i. Oktober 2016 v. Chr. ab ge-

rechnet wird, gehört hierher. Im Jahre 527 n. Chr. schlug der Abt Dionysius

Exiguus vor, die Jahre von der Fleischwerdung Christi (ab incarnatione Domini),

d. h. vom 25. März 753 a. u. c, zu zählen, doch erst 80 Jahre später nahm

BoNiFACius IV. diesen Vorschlag für die Zählung der Jahre an, worauf sich die

Zählung allmählich in Italien, Frankreich u. s. w. einbürgerte, wohl zuletzt, näm-

lich erst 141 5 n. Chr., in Portugal. Im Orient wurde früher gelegentlich eine
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Aera ab incarnatione verwendet, die 8 Jahre später beginnt, als die jetzt überall

gebräuchliche. Das Unbequeme bei dieser Zählung ist, dass man Jahre vor und

nach Christi Geburt unterscheiden muss, wobei man noch dazu das Jahr Null

nicht rechnet. Das thun die Astronomen, indem sie das Jahr i v. Chr. als Null

zählen, wodurch dann sämmtliche Jahre v. Chr. um eine Einheit kleiner werden.

Die Astronomen kennzeichnen das durch ein vor die Zahl gesetztes Minus-

zeichen, also:

298 v. Chr. Geb. (chronologisch) = — 297 (astronomisch).

Schon ELepler hat darauf hingewiesen, dass Dionysius exiguus sich bei seiner

Berechnung vermuthlich um 5 Jahre geirrt hat, oder richtiger gesprochen, wir

kennen das Geburtsjahr Christi nicht. Was den von ihm vorgeschlagenen Jahres-

anfang (25. März) betrifft, so hat der niemals unumschränkt gegolten, sondern

neben ihm war der 25. December im Gebrauch, so besonders in Deutschland,

wo sich dann allmähhch als Jahresanfang der i. Januar entwickelte. Umgekehrt

war es in Frankreich und England, wo man vom 25. December zum 25. März

überging, der dann gegen den i. Januar durch Gesetz ausgetauscht wurde in

Frankreich 1566, in den Niederlanden 1575, in Schottland 1599 und in England

erst 1752.

Das Jahr im julianischen Kalender ist gegen das tropische um 11'« 12^ zu

gross, welcher Fehler nach 128.^ Jahren zu einem Tage und nach 1285 Jahren

zu 10 Tagen angewachsen ist, doch wäre dieser Fehler in der Praxis nicht sobald

bemerkt worden, wenn das Concil von Nicaea (325) nicht zur Berechnung des

christlichen Osterfestes die Regel aufgestellt hätte, dass Ostern an dem Sonntag

zu feiern ist, der auf den ersten Vollmond nach der Frühlings-Tag- und Nacht-

gleiche folgt, und zugleich, weil damals das Frühlingsäquinoctium auf den

21. März fiel, den 2X. März als Frühlingspunkt festgesetzt hätte. Dadurch rückte

das Osterfest immer mehr gegen den Sommer vor und machte eine Reform

wünschenswerth. Nach den vergeblichen Vorschlägen von Beda, Roger Bacon,

PiEERE d'Ailly, Nicolaus v. Cusa, Stöffler und Michael Stifel, sowie den er-

folglosen Versuchen des Papstes Sixtus IV. und des lateranischen Concils führte

Papst Gregor XIII. durch die vom i. März 1582 datirte Bulle die Reform in der

Weise nach einem Plane der Gebrüder Luigi und Antonio Lilio durch, dass er

befahl, auf den 4. gleich den 15. October 1582 folgen zu lassen, um den

Frühlingspunkt wieder auf den 21. März zu bringen, und in Zukunft alle die-

jenigen vollen Jahrhunderte als Gemeinjahre zu rechnen, in welchen die

Division durch 400 nicht aufgeht. Dadurch ist das gregorianische Jahr nur um
26^ grösser als das tropische, welcher Fehler erst in 3345 Jahren einen Tag

ausmachen wird.

Die gregorianische Kalenderreform wurde streng nur in Spanien, Portugal

und einem Theil von Italien durchgeführt, Frankreich und ein Theil der katholi-

schen Niederlande folgten noch im gleichen Jahre, 1583 thaten das ein Theil der

katholischen Schweizer Cantone, 1584 das kathoUsche Deutschland, 1586 Polen,

1587 Ungarn u. s. w. Die protestantischen deutschen Reichsstände nahmen am

23. October 1699 den von Erhard Weigel vorgeschlagenen »verbesserten Reichs-

kalender« an, indem sie auf den 18. Februar 1700 gleich den i. März folgen

Hessen, die gregorianische Schaltmethode acceptirten, aber ihre Osterrechnung

auf die besseren von Kepler berechneten RuDOLPHiNi'schen Tafeln gründeten,

wodurch sie gelegentlich zu einem anderen Osterfest geführt wurden als die
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Katholiken. Als dies 1778 wieder bevorstand, setzte Friedrich der Grosse die

völlige Annahme des gregorianischen Kalenders durch.

Die Römer hatten eine Stägige Woche (nundinum) und jedem Tage derselben

wurde einer der 8 ersten Buchstaben des Alphabets als Bezeichnung vorgesetzt.

Das Christenthum übernahm von den Juden die Ttägige Woche, die aber von

den Christen, zum Unterschiede gegen die Juden, nicht wie bei diesen mit einem

Ruhetag (dem Sabbath) beendigt, sondern mit einem Ruhetag (dem Tag des

Herrn, Domenica) begonnen wird; die übrigen Wochentage hiessen dann Feria I,

Feria II, u. s. w. Die Astrologie hatte schon frühe die sieben Wochentage mit

den sieben Wandelsternen des PxoLEMÄi'schen Systems in der Reihenfolge (von

aussen nach innen). 1) Saturn t>, 2) Jupiter 4, 3) Mars ^, 4) Sonne 0, 5) Venus $,

6) Merkur g "^d 7) Mond (^^ dadurch in Beziehung gebracht, dass dieselben

der Reihe nach die Stunden des Tages regierten und dabei derjenige, welcher

die erste Tagesstunde regierte, zugleich Tagesregent war und dem Tag seinen

Namen gab. Die erste Stunde des Sabbaths regierte der Saturn, welcher daher

auch der Regent des Sabbaths war; er regierte natürlich auch die 8., 15. und

22. Stunde des Sabbaths, die 23. regierte der Jupiter, die 24. der Mars, und die

Sonne die erste Stunde des nächsten Tages. Dann regierte die Sonne auch die

8., 15. und 22. Stunde des nächsten Tages, die Venus die 23, der Merkur die 24.,

und der Mond die erste Stunde des dritten Tages und so fort, woraus die fol-

genden lateinischen Namen der Wochentage und deren astronomische Zeichen

entstanden sind, die mit den entsprechenden Namen in den wichtigsten modernen

Sprachen hier zusammengestellt sind, um den Zusammenhang derselben zu

zeigen.

t^
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aus 52 X 7 H- 2 Tagen besteht, so rückt nach einem Gemeinjahr der Sonntags-

buchstabe um einen, nach einem Schaltjahr um zwei Buchstaben zurück, so

kommt es, dass erst nach 28 Jahren wieder dieselbe Reihenfolge der Sonntagsbuch-

staben eintritt. Dieser Cyklus von 28 Jahren heisst der Sonnencirkel. Der Anfang

eines solchen ist an sich behebig, doch hat man festgesetzt, als erstes Jahr ein

Schaltjahr zu wählen, das mit einem Montage anfängt. Rechnet man davon

rückwärts, so fällt der Anfang eines Sonnencirkels 9 Jahre vor Christi Geburt.

Will man für ein beliebiges Jahr / wissen, das wievielte im laufenden Sonnen-

cirkel es ist, so hat man / H- 9 durch 28 zu dividiren, die ganze Zahl die sich

dabei ergiebt, sind die Anzahl der bereits verstriciienen Sonnencirkel und der

Rest, der bei der Division übrig bleibt, giebt an, das wievielte Jahr das Jahr J
im laufenden Sonnencirkel ist. Diesen Rest bezeichnet man mit z und nennt

ihn gemeinhin den Sonnencirkel des betreffenden Jahres. Mit diesem kann man
aus der nachstehenden Tabelle den Sonntagsbuchstaben des Jahres entnehmen,

wobei Folgendes zu beachten ist. Der Schalttag ist der 24. Februar, welcher aber

denselben Buchstaben erhält wie der 24., wodurch erreicht wird, dass der i. März

denselben Buchstaben erhält im Schaltjahr, den er in einem Gemeinjahr mit

gleichem Sonntagsbuchstaben haben würde. Dadurch fallen also in der Schalt-

woche auf 7 Tage nur 6 Buclistaben und der Sonntagsbuchstabe rückt nach dem
Schalttage um einen Buchstaben zurück. Das Schaltjahr hat also zwei Sonntags-

buchstaben, von denen der erste für Januar und Februar, der zweite für März

bis December gilt. In der Tabelle bedeutet z Sonnencirkel, »S Sonntags-

buchstabe.

z
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Buchstaben, so ist vor 1800 der in der Tabelle zuerst stehende, also dem
Alphabet nach nachfolgende Buchstabe der richtige; nach 1900 ist es umgekehrt.

Zwischen 1800 und 1900 kommen beide Fälle nicht vor.

Der Metonische 19jährige Cyklus wurde von der christlichen Kirche zur

Osterrechnung verwendet. In dem beliebig gewählten Anfangsjahr eines solchen

Cyklus fiel der Neumond auf den 23. Januar, rechnet man davon rückwärts, so

fiel im Jahre 1 v. Chr. der Neumond auf den 23. Januar, Die Division der um
I vermehrten Jahreszahl durch 19 giebt an, wieviele solcher Cyklen schon ver-

strichen sind, während der übrigbleibende Rest g besagt, das wievielte Jahr im

laufenden Mondcyklus das fragliche ist; dieser Rest g heisst die goldene Zahl,

weil man sie im Mittelalter in den Kalendern mit Goldschrift schrieb. Nun
sind 12 synodische Monate 10,883 Tage kürzer als ein julianisches Jahr von

365,25 Tagen, daher wird der Mond beim Anfang des nächsten Jahres rund

II Tage älter sein als beim Anfang des laufenden. Dieses Alter des Mondes

beim Jahresanfang nennt man die Epakte (von sTraxTai), dieselbe berechnet sich

daher für den julianischen Kalender als der Rest, der bei der Division —^^r

—

bleibt. Für den gregorianischen Kalender muss man von diesem Rest zunächst

bis zum Jahre 1700 die 10 weggelassenen Tage abziehen, nach 1700 deren 11;

diese Correktur heisst die Sonnengleichung der Epakte. Nun weichen aber

nach 312^ Jahren die Neumonde um einen Tag zurück, weshalb die Epakte

dann um einen Tag vermehrt werden müsste; da die Zahl 312|- unbequem ist,

so vermehrt man im gregorianischen Kalender sieben Mal hintereinander aller

300 Jahre und dann einmal nach 400 Jahren die Epakte um eine Einheit.

Diese Correktur heisst die Mondgleichung der Epakte. Sonnen- und Mond-

gleichung heben sich, wo sie zusammentreffen, gegenseitig auf. Daher ist für

ein christliches Jahr die

gregorianische Epakte = der julianischen Epakte minus 10 für 1582— 1700

„ M = ,; ;, » » 11 „ I7OI— 1900

„ „ = „ „ „ „ 12 „ 1901— 2200.

Die Epakte schreibt man stets mit römischen Ziffern.

Alle 15 Jahre wurden im römischen Reiche die Steuercataster neu her-

gestellt, und man nennt daher diesen Cyklus von 15 Jahren den Cyklus der In-

dictionen. Ein solcher hat am i. Januar 312 begonnen, und geht man davon

rückwärts, so kommt man auf das Jahr 3 v. Chr.. Dividirt man daher die um
3 vermehrte Jahreszahl durch 15, so giebt die ganze Zahl an, wieviel volle In-

dictionencyklen verflossen sind, während der Rest besagt, das wievielte das

fragliche Jahr im laufenden Cyklus ist; dieser Rest heisst die Römerzinszahl des

Jahres.

Um Sonnenzirkel, Epakte und Römerzinszahl leichter berechnen zu können,

schlug Joseph Scaliger vor, einen Cyklus von 28 X 19 x 15 = 7980 Jahren

einzuführen und denselben mit einem Jahre zu beginnen, in welchem Sonnen-

zirkel, goldene Zahl und Römerzinszahl gleich 1 sind, d. h. mit dem Jahr 4713

V. Chr. Für die Jahre dieser Periode folgen Sonnenzirkel, goldene Zahl und

Römerzinszahl einfach als die Reste, die bei der Division der Jahreszahl durch

28, 19 und 15 übrig bleiben. Diese Periode nannte Scaliger die julianische

Periode, entweder seinem Vater Julius Scaliger zu Ehren, oder weil darin
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nach julianischen Jahren gerechnet wird. Diese Periode ist bei chronologischen

Untersuchungen sehr viel angewendet besonders in einzelnen modernen chrono-

logischen Hilfstafeln, wo aber nicht nach Jahren, sondern nach Tagen dieser

Periode gezählt wird.

Alle diese zuletzt besprochenen Grössen dienten früher zur Berechnung

des Osterfestes, sind aber jetzt überflüssig geworden durch die von Gauss auf-

gestellte Osterformel. Dieselbe lautet: Entsteht aus der Division

der Jahreszahl mit 19 der Rest a

)) )) tt 4 ,, t> "

„ Zahl 19 a + M „30 „ „ d

„ '2d -h 4:C -h 6ä -\- JV „ 7 „ „ e,

so fällt Ostern auf den (22 + ^ -+- ^)ten März oder, wenn dieser Werth grösser

als 31 wird, auf den (ä -h e — 9)ten April. Dabei ist im julianischen Kalender

stets M= 15, JV =r ß. Im gregorianischen Kalender sind Mund j^für 100 Jahre

constant, und zwar für 100 /^ + 99 berechnet sich M und JV wie folgt. Die

ganzen Quotienten, welche herauskommen (mit Vernachlässigung der Reste) bei

k k
3 und-

erhält bei den Divisionen

den Divisionen — und — seien p und q, dann sind J/und N die Reste, die man

Ib + k - p — q , 4 + /&— und -zr

Danach sind

k

30

für 1582— 1699 M= 22 N= 2

„ 1700— 1799 „ = 23 „ =3
„ 1800— 1899 ,, = 23 „ = 4

„ 1900—2099 „ = 24 „ = 5.

Ausnahmen von der GAUSs'schen Regel sind: Erhält man aus der Rechnung
den 26. April, so muss statt dessen der 19. April genommen werden, und

findet man durch die Rechnung als Termin den 25. April und ist dabei a

grösser als 10 und d gleich 28, so fällt Ostern thatsächlich auf den 18. April.

Ostern kann frühestens auf den 22. März und spätestens nur auf den 25. April

fallen.

Wir müssen noch einen Blick auf den russischen Kalender werfen, denn

wenn derselbe auch sonst genau mit dem julianischen übereinstimmt, so sind

doch Sonnenzirkel, goldene Zahl, Sonntagsbuchstabe und Epakte anders im

russischen Kalender. Wenn J die Jahreszahl bezeichnet, so ist

der russische Sonnenzirkel gleich dem Rest, der bei —^r^-— bleibt

7+17
die ,, goldene Zahl „ „ ,, „ „ ——— bleibt.

ly

Die ersten sieben Buchstaben des russischen Alphabetes sind: A (As),

B (Wiedi), G (Glagol), D (Dobro), E (Jest), Sz (Seio), S (SemlaJ. Der Sonntags-
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buchstabe (Wrutzeleto) giebt an, auf welchen Wochentag der i. September fällt,

mit welchem Tage bis zu Peter dem Grossen das russische Jahr anfing. Ist

der Wrutzeleto A, B oder G, so fällt der i. September auf einen Sonntag, Mon-

tag oder Dienstag. Man findet den Sonntagsbuchstaben für ein russisches Jahr,

indem man das Fünffache des russischen Sonnenzirkels durch 4 dividirt und den

Quotienten mit Vernachlässigung des Restes durch 7 dividirt, der Rest, der bei

dieser zweiten Division bleibt, giebt an, der wievielte von sieben ersten Buch-

staben der Sonntagsbuchstabe ist. Die julianische Epakte ist in den russischen

Kalender unverändert übergegangen, führt aber daselbst den Namen Osfwwanie,

während man unter Epakta im russischen Kalender die Zahl versteht, welche die

Osnowanie zu 21 oder, wenn diese selbst schon grösser ist, zu 51 ergänzt.

Unter dem Kalenderschlüssel (Klatsch Granitz) versteht man die Zahl, welche

angiebt, wieviel Tage nach dem 21. März der Ostersonntag fällt, also z. B. Klutsch

Gra7iitz =11, so fällt in dem Jahre der Ostersonntag auf den \. April. Heut

zu Tage berechnet man die russische Ostergrenze, d. h. den Tag auf dessen

nächstfolgenden Sonntag Ostern fällt, folgendermaassen : Man dividirt die Jahres-

zahl durch 19, den Rest, der dabei bleibt, multiplicirt man mit 19, dividirt das

Produkt durch 30 und addirt den dabei bleibenden Rest zum 5. April; wird die

so erhaltene Ostergrenze grösser als der 18. April, so zieht man 30 Tage davon

ab. Fällt die Ostergrenze selbst auf einen Sonntag, so fällt Ostern auf den

folgenden. Um das russische Datum oder Datum alten Styles zu finden, das

einem bestimmten gregorianischen Datum oder Datum, neuen Styles entspricht,

muss man von letzterem abziehen

10 Tage, wenn das gregorianische

Datum zwischen 1582 und dem 24. Februar 1700

11 Tage, wenn das gregorianische

Datum zwischen dem 24. Februar 1700 und dem 24. „ 1800

12 Tage, wenn das gregorianische

Datum zwischen dem 24. „ 1800 und dem 24. „ 1900

13 Tage, wenn das gregorianische

Datum zwischen dem 24. „ 1900 und dem 24. „ 2100

liegt.

Der jüdische Kalender ist in seiner jetzigen Form im Jahre 338 n. Chr.

durch den Rabbi Samuel aufgestellt, der sich dabei dem vorhandenen alten

Kalender so viel als möglich anschloss. Er behielt die alten Mondmonate, die

vom ersten Sichtbarwerden der Mondsichel ab gezählt werden, bei und ordnete

nur die cyklische Berechnung der Neumonde, welche Moled heissen, und die

Einschaltung der Monate in das Lunisolarjahr. Dabei nahm er den Metonischen

19jährigen Cyklus an, doch bestimmte er in demselben die Jahre 3, 6, 8, 11, 14,

17 und 19 als Schaltjahr von 13 Monaten. Die Jahre selbst zählt er nach Er-

schaffung der Welt, welche er auf den 7. October 3761 v. Chr. setzt, sodass

man nur diese Jahreszahl zu einem christlichen Jahre zu addiren hat, um zu

wissen, welches jüdische Jahr in dem betreffenden christlichen Jahre beginnt.

Bei den Gemein- und den Schaltjahren hat man mangelhafte^ regelmässige und

überzählige zu unterscheiden, deren Längen 353, 354 und 355 für das Gemein-,

383, 384 und 385 Tage für das Schaltjahr betragen. Die Namen der Monate

und ihre Längen für die regelmässigen Jahre sind.
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oder

Man dividirt

\2A -+- 17 oder \2B +- 12 durch 19 und nennt den bleibenden Rest a

^ » £ >; 4 „ „ „ „ „ ^.

Dann bildet man:

32-0440932 + 1-5542418ö: + 0-25-5 — 0-003177794^ = M -i- m

20-0955877 + r5542418a + 0-25^ — 0-003177794^= M-h m,

wo M die ganze Zahl und m den Decimalbruch bedeutet. Dann dividirt man
M-{- 3^ + 5^ + 5 oder M-h SB -\- 5d -h 1 durch 7 und nennt den übrig-

bleibenden Rest c, dann hat man folgende Fälle zu unterscheiden:

1) Ist <: = 2 oder 4 oder 6, so fällt wegen Aäu Passah auf den (J/-t- l)ten

März oder (wenn M grösser als 30 ist) auf den {M — 30) ten April alten Styls.

2) Ist c = \, zugleich a > 6 (> bedeutet »grösser alst, < »kleiner als«) und
ni > 0-63287037, so fällt wegen Gatrad Passah auf den {M -\- 2)ten März alten

Styls.

3) Ist <: = 0, zugleich « > 11 und m > 0-89772376, so ist wegen Betuthakpat

Passah am {M^ l)ten März alten Styls.

4) In allen übrigen Fällen ist Passah am J/ten März alten Styls.

Dabei ist zu bemerken, dass das Jahr A ein Schaltjahr ist, wenn ^ > 11,

ein Gemeinjahr, wenn ü; < 12 ist, und dass die ganze Rechnung im Allgemeinen

nur mit zwei Decimalstellen durchzuführen ist und nur in Zweifelfällen genauer.

Die Juden fangen den Tag mit 6 Uhr Abends an und zählen die Stunden

von hier ab durch bis 24. 1 Stunde zerfällt in 1080 Chlakim (Theil) und
J Chlakim in 76 Regaim (Augenbhck). Von ihrer siebentägigen Woche, die mit

dem Ruhetag, dem Sabbath, schliesst, und deren Tage sonst nur mit den Ordnungs-

zahlen bezeichnet werden, ist oben schon die Rede gewesen.

Der Kalender der Türken. Die Türken rechnen im Allgemeinen nach

Mondjahren von 354 oder 355 Tagen, die sie einem Befehl des Kalifen Omar III.

zu Folge von der Hedschra, d. h. der Flucht Mahommeds von Mekka nach

Medina, ab zählen, welche am i6. Juli 622 nach Chr. stattfand. Sie haben einen

30jährigen Cyklus, in welchem 11 Schaltjahre zu 355 Tagen sind, und zwar sind

die Jahre 2, 5, 7, 10, 13, 15, 18, 21, 24, 26 und 29; ergiebt also die Division

einer türkischen Jahreszahl durch 30 eine dieser 11 Zahlen als Rest, so ist das

betreffende Jahr ein Schaltjahr. Neben dieser gewöhnlichen Rechnung ist noch

eine etwas abweichende von den arabischen Astronomen aufgestellt, wonach die

Hedschra auf den 15. Juli fällt und statt des 15. und 24. Jahres das 16. und 25.

im 30jährigen Cyklus Schaltjahre sind, doch wird diese Zählweise nur vereinzelt

angewendet. Die Monate sind:

Moharrem

Safar

Rebi-el-awwel

Rebi-el-accher

Dschemädi-el-awwel

Dschemädi-el-accher

hat
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Unabhängig vom Monat läuft die Ttägige Woche, deren Namen sind: Ahad,

Esnein, Salasa, Erbua, Chamis, Dschuma, Seht, entsprechend unserem Sonntag

bis Samstag. Da die Hedschra an einem Dschuma (Freitag) stattfand, so ist

dieser Wochentag ein Festtag. Den Tag beginnen die Türken mit Sonnen-

untergang.

Der Kalender der französischen Republik ist von dem Deputirten

Romme aufgestellt und am 5. October 1793 in Frankreich eingeführt, sowie am

I.Januar 1806 wieder abgeschafft worden. Die Jahre desselben sind feste Sonnen-

jahre und werden vom 22. September 1792, der Begründung der Republik,

ab gezählt und mit römischen Ziffern bezeichnet. Das Jahr hat 12 Monate zu

je 30 Tagen, dazu kommen im Gemeinjahr 5. im Schaltjahr 6 jours comple-

mentaires oder Jours epagomenes. ,Auf 3 Gemeinjahre folgt ein Schaltjahr von

366 Tagen, die vier Jahre zusammen heissen eine Franciade. Die Namen der

Monate sind:

Herbstmonate

1) Venddmiaire

2) Brumaire

3) Frimaire

Wintermonate

4) Nivose

5) Pluviose

6) Ventöse

Frühlingsmonate

7) Germinal

8) Flordal

9) Prairial

Sommermonate

10) Messidor

11) Thermidor

12) Fructidor

Jeder Monat zerfiel in 3 lOtägige Wochen (Decade), deren Tage hiessen:

Primidi, Duodi, Tridi, Quartidi, Quintidi, Sextidi, Septidi, Octidi, Nonidi, Decadi

deren letzter immer ein Festtag war. Der Tag begann mit Mitternacht und hatte

10 Stunden, 1 Stunde 100 Minuten, 1 Minute 100 Secunden.

Um nun alle die hier besprochenen Kalender, sowie noch einige andere

weniger wichtige Zeitrechnungen, die hier aus Platzmangel übergangen werden

mussten, mit einander vergleichen und eine Zeitangabe nach einem Kalender

bequem in die entsprechende eines anderen Kalenders umrechnen zu können,

hat Dr. Robert Schräm in Wien »Kalendariographische Tafeln« berechnet,

die einen Theil seiner schon erwähnten »Hilfstafeln für Chronologie«

bilden und im XLV. Bande der mathematisch-naturwissenschaftlichen Klasse

der Denkschriften der Kaiserlichen Akademie der Wissenschaften zu Wien 1882,

pag. 303 ff., abgedruckt sind (auch als Separatabdruck bei Karl Gerold's

Sohn, Wien 1883, erschienen). Für alle Kalender enthalten die ScHRAM'schen

Tafeln je zwei Tabellen, welche als »Tafel I« und »Tafel II« unterschieden

sind. »Tafel I« giebt für grössere geeignet erscheinende Zeitabschnitte des

betreffenden Kalenders die seit Anfang der oben erwähnten julianischen Periode

von Scaliger verflossenen Tage an, während »Tafel II« die seit Beginn eines

solchen grösseren Zeitabschnittes verstrichenen Tage von Monat zu Monat liefert.

Die Einrichtung dieser zwei Tafeln ist bei den verschiedenen Kalendern möglichst

gleich gehalten, im übrigen geben über ihre Anwendung die von Schräm auf

der ersten Seite seiner Tafeln (pag. 303 des ganzen Bandes) gegebenen Erläute-

rungen über »Einrichtung und Gebrauch der Tafeln«, sowie die jedem Kalender

vorgedruckten Erklärungen genügend Aufschluss. Der modus operandi ist also

stets der, dass man eine gegebene Kalenderangabe in Tage der julianischen

Periode verwandelt und diese rückwärts in die dem gegebenen Datum entsprechende

Angabe eines anderen Kalenders. Auf pag. 358 der ScHRAM'schen Tafeln findet

sich eine »Zusammenstellung der verschiedenen Aeren von hundert zu hundert

Jahren« mit ausführlicher Gebrauchsanweisung, die dazu dienen soll, auf die
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einfachste Weise eine genäherte Vergleichung der verschiedenen Kalender zu

ermöglichen. Da bei dieser Tafel das Jahr das kleinste Maass ist, so kann sehr

wohl bei Benutzung derselben das Resultat gegen die genaue Rechnung um ein

Jahr falsch sein. — Ausserdem enthalten die ScHRAM'schen Tafeln noch eine

Fülle von Hilfstabellen, wie z. B. zur Festrechnung der einzelnen Kalender,

Regententafeln und dergl, wodurch der Werth und die Brauchbarkeit des ganzen

Werkes für den Chronologen und Historiker nur noch erhöht wird.
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Das Chronometer. Die für astronomische Zwecke verwendeten Prä-

cisionsuhren können in Bezug auf ihre Construction und Verwendbarkeit in zwei

Gattungen, Gewichtsuhren und Federzuguhren, eingetheilt werden. — Bei ersteren

Instrumenten dient ein herabsinkendes Gewicht als Motor, und die Gleichheit

der angezeigten Zeitintervalle wird durch die schwingende Bewegung eines Pendels

hergestellt. Die Aufstellung dieser Uhren muss, damit ein gleichmässiger Gang

erreicht wird, eine feste sein. Dem gegenüber dient bei den Federzuguhren eine

spiralförmig aufgewundene Feder aus gehärtetem (federhartem) Stahl als Motor;

die Gleichheit der einzelnen durch die Uhr markirten Zeiteinheiten wird durch

die Schwingung eines Reitens (der Unruhe) erreicht, welcher mit einer schwingenden

elastischen Spiralfeder verbunden Jst. Der Gang dieser Uhren wird durch lang-

same Ortsveränderung (Transport) in verhältnissmässig geringem Grade beein-

flussti).

Das Bedürfniss der Herstellung tragbarer Präcisionsuhren machte sich zuerst

in der Nautik geltend, seitdem durch spanische Gelehrte im Anfange des

16. Jahrhunderts darauf hingewiesen war, dass man mit Hilfe derartiger Instru-

mente im Stande sein würde, in einfacher Weise die geographische Länge des

Schiffsortes zu ermitteln. Allein wegen des unvollkommenen Zustandes der

damaligen Technik vergingen mehr als zwei Jahrhunderte, bevor eine befriedigende

Lösung dieses mechanischen Problems erreicht wurde. Erst die von William

Harrison um etwa 1730 nach neuen Principien construirten »Chronometer«,

welche mit einer Temperatur-Compensation und einer doppelaxigen Aufhängung

versehen waren, ergaben so zuverlässige Resultate, dass die neue Methode der

Längenbestimmung praktische Anwendung in der Nautik finden konnte. Das

Beispiel und die Erfolge Harrison's wirkten naturgemäss anregend auch auf

andere Künstler, und innerhalb weniger Jahrzehnte wurden die Chronometer

durch Verbesserungen der einzelnen Theile zu einem hohen Grade der Zuver-

lässigkeit gebracht. Leroy entdeckte, dass eine Spiralfeder von einer gewissen

Länge, welche experimentell ermittelt werden kann, isochrone Schwingungen

macht, d. h. dass die Schwingungen einer solchen Feder — unabhängig von der

Schwingungsweite — stets von gleicher Zeitdauer sind. Arnold führte für das

Chronometer die cyhndrische Spiralfeder ein, welche bei der Gleichheit ihrer

Windungen schneller den Isochronismus finden und das Zusammentreffen des

Schwerpunktes mit dem Mittelpunkte der Bewegung leichter erhalten lässt.

Earnshaw, Arnold, Dutertre, Mudge u. A. erfanden die einzelnen Arten der

sogenannten »freien« Hemmungen, welche die bisherigen Einrichtungen dieser

Art durch Zuverlässigkeit bei weitem übertrafen; Eiffe und später Airy,

Hartnup u. A. vervollkommneten die schon von Harrison angewandte Com-

') Es werden in astronomischen Werken die Uhren häufig in »Pendeluhren« und »Feder-

uhren« eingetheilt. Diese Unterscheidung ist nicht streng logisch, weil als Eintheilungsprincip

im ersteren Falle die Form des Regulators, im zweiten Falle die Form des Motors gewählt ist.

— Ausserdem wird hierbei die Bezeichnung »Federuhr« in einem ganz anderen Sinne, wie

sonst allgemein üblich, gebraucht: Der Uhrmacher versteht unter einer »Federuhr« eine solche

Uhr, welche mit einer Federhemmung versehen ist, und für den hier auszudrückenden Begriff

gebraucht er die Bezeichnung »Federzuguhr«.

Yalkntinbr, Astronomie I. 4^
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pensations-Vorrichtung durch Einführung von Hilfscompensationen, welche erst

bei extremen Temperaturen in Wirksamkeit treten und hier die bei Anwendung
der einfachen Temperatur-Compensation auftretenden Gangveränderungen aus-

gleichen.

Die vorstehenden Erfindungen bilden die Constructionsgrundlagen aller bis

auf den heutigen Tag verfertigten Chronometer. Durch die mehr oder minder

strenge Durchführung dieser Principien beim Bau der Instrumente, durch die

Anwendung der einen oder anderen Hemmung und durch Unterschiede in der

Anordnung und Ausführung der einzelnen Theile ist aber andererseits eine so

grosse Mannigfaltigkeit der Bauart geschaffen, dass es unmöglich ist, an dieser

Stelle auf sämmtliche bedeutenderen Sonderconstructionen einzugehen. Da für

astronomische Zwecke in erster Linie das Marine-Chronometer mit der von

Earnshaw construirten Federhemmung Verwendung findet, so soll hier eine

genauere Beschreibung desselben gegeben, doch an geeigneter Stelle auf die

Abweichungen hingewiesen werden, durch welche sich die ebenfalls auf Stern-

warten vielfach benutzte Duplexuhr in der Construction von ersterem Instrumente

unterscheidet.

Der Mechanismus jedes Chronometers ist zusammengesetzt aus folgenden vier

einzelnen Systemen

1) der Triebkraft

2) dem Räderwerk

3) der Hemmung
4) dem Regulator

Letzterer ist der ei

gentliche Zeiteinthei

1er; er besteht aus

einem um die Axe cc

(Fig. 146) drehbaren

metallenen Reifen bb,

der Unruhe oder Ba-

lance und einer cy-

lindrischen Spiralfe-

der iVaus federhartem

Stahl (s. Fig. 146 und

147). Das eine Zapfen-

loch der mit der

Speiche der Unruhe

fest verbundenen Axe

befindet sich in einer

starken Metallplatte oder Platine A^A^ (Fig. 152); das zweite Zapfenloch ist in

eine an jener Platine angebrachten Brücke Ä eingelassen; es ist somit der

Unruhe nur eine drehende Bewegung, parallel zur Platine, möglich, — Auf die

Herstellung der Zapfenlöcher und Zapfen wird seitens des Fabrikanten besondere

Sorgfalt verwendet; man wählt für erstere, um die baldige Abnutzung zu ver-

hindern, besonders harte Edelsteine (Diamanten, Rubine und Saphire). Der im

Innern des Zapfenloches befindliche Hohlraum (s. Fig. 148) dient zur Aufnahme
des Oeles. Die Steintheile (^Steinloch und Deckstein) sind in der Figur durch

schräge Schraffirung gekennzeichnet.

(A. 146.) (A. 148.)
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Das eine Ende der Spiralfeder ist in der Nähe der Axe der Unruhe befestigt,

das andere Ende ist vermittelst eines Klöbchens mit der erwähnten Brücke Ä
fest verbunden. Entfernt man nun die Unruhe etwas aus ihrer Ruhelage, so

wird die Spiralfeder eine FormVeränderung erleiden: es wird bei einer Drehung

in dem einen Sinne der Windungsradius der Spirale vergrössert, bei einer

Drehung in dem anderen Sinne derselbe Radius verkleinert werden. Ueberlässt

man nach dieser Entfernung aus der Ruhelage den Regulator sich selbst, so

kehrt die Unruhe in Folge der Wirkung der in ihrem molekularen Gleichgewichte

gestörten Spirale nicht nur zur Ruhelage zurück, sondern sie wird über diese

Stellung hinweggeführt. Man erkennt leicht, dass in dieser Weise eine oscil-

lirende Bewegung des Regulators zu Stande kommt, doch würde nach und nach

durch die Reibung der Zapfen und den Widerstand der Luft gegen die schwingen-

den Theile eine Verminderung der Schwingungsweite und schliesslich ein Still-

stand eintreten, falls nicht die Bewegung durch einen regelmässigen Antrieb

unterhalten würde. Dieser Antrieb, welcher von dem später zu besprechenden

Motor des ganzen Systems ausgeht, wird durch die Hemmung (Echappement)

auf den Regulator übertragen.

Bevor wir uns indessen zur Erläuterung dieser Vorrichtung wenden, erübrigt

es, auf eine nähere Beschreibung der Unruhe selbst einzugehen. Der Reifen der

letzteren ist aus zwei Metallen von verschiedener Dehnbarkeit zusammengesetzt,

und zwar befindet sich dasjenige Metall, dessen Ausdehnüngs-Coefficient grösser

ist (Messing), auf der Aussenseite. Der innere Ring besteht aus Stahl. Um eine

innige Verbindung beider Metalle an der Berührungsfläche zu erzielen, wird die

Unruhe in der Art angefertigt, dass man geschmolzenes Messing um eine massive

Stahlscheibe herumgiesst und dann den Reifen und die Speiche herausarbeitet.

Der Reifen der Unruhe ist nahe an der Speiche an zwei diametral gegenüber-

liegenden Stellen durchschnitten, so dass jeder Halbkreis nur an einem Ende

mit der Speiche zusammenhängt. Auf den Halbkreisen sind mehrere Gewichte,

welche man als compensirende Massen und Regulirschrauben bezeichnet, in

symmetrischer Stellung angebracht, so dass also die Unruhe in Bezug auf ihren

Mittelpunkt äquilibrirt ist. In Folge dieser Einrichtung werden sich bei steigen-

der Temperatur die freien Schenkel der Unruhe wegen der grösseren Aus-

dehnung des auf der Aussenseite befindlichen Messings nach innen biegen, die

compensirenden Massen werden sich demnach der Axe nähern und das

Trägheitsmoment des ganzen Systems wird verringert werden. Bei sinkender

Temperatur findet die gegentheilige Wirkung statt. Ausserdem ist man im

Stande durch Verschieben der compensirenden Massen die erwähnte Wirkung

grösser oder kleiner zu machen: Je mehr man nämlich die Gewichte dem freien

Schenkel der Unruhe nähert, desto mehr werden sie bei steigender Temperatur

dem Mittelpunkte der Unruhe zugeführt. — Die oben genannten Regulirschrauben,

welche dazu dienen, den Uhrgang um eine constante Grösse zu verändern, sind

an denjenigen Stellen angebracht, wo die Speichen der Unruhe mit den Schenkeln

zusammentreffen; diese Massen werden also bei verschiedenen Temperaturen

stets nahezu gleiche Entfernungen von der Unruh-Axe behalten.

Mit der Axe der Unruhe sind ferner die beiden Scheiben Ee (grosse Rolle)

und Ff (kleine Rolle) fest verbunden. Wie Fig. 153 zeigt, ist erstere bis auf einen

kleinen Ausschnitt kreisförmig; ein aus Edelstein gefertigter Zahn z^ ragt aus

diesem Ausschnitt heraus. Die kleine, ebenfalls kreisförmige Scheibe Ff ist mit

dem Auslösungszahn z^ (gleichfalls ein Edelstein) versehen. Diese beiden Zähne
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vermitteln die Verbindung zwischen dem Regulator und der nächstdem zu

beschreibenden Hemmung. Bei der Drehung der Axe in der durch den

Pfeil r bezeichneten Richtung drückt der Zahn z^ die schwache Goldfeder n

zur Seite, also in unserer Figur nach rechts. Der Fuss der Goldfeder ist mit

der etwas stärkeren Hemmungsfeder m durch eine Schraube verbunden; sie legt

sich in der Nähe ihrer Spitze an die Spitze der Hemmungsfeder und ragt über

letztere um ein Geringes hinaus. Zum besseren Verständnisse der von der

unteren Seite gesehenen Zeichnung in Fig. 153 möge noch bemerkt werden, dass

die Platte Ff sowie die beiden Federn m und n als oberhalb der Ebene der

Zeichnung hegend zu denken

sind. In die Hemmungsfeder ist

auf der vom Beschauer abge-

wandten Seite der Ruhestein ein

gesetzt, an dessen abgeplattete

Seite sich der Zahn s des Hem-
mungsrades V anlegt. Letzteres,

sowie der Ruhestein und die

Platte Ee liegen in der Ebene

der Zeichnung. Das Hemmungs-
rad hat in Folge einer Kraft-

wirkung, welche von dem später

zu beschreibenden Motor des

Uhrwerks ausgeht, das Bestreben,

eine Drehung in der Richtung

des Pfeiles R auszuführen. In

der Stellung, welche durch Fig. 153

dargestellt wird, wird diese Dre-

hung durch die Anlehnung des

Zahnes ^ an den Ruhestein ver-

hindert. Sobald aber in Folge

der Schwingung des Regulators

der Zahn z^ die Goldfeder und

durch sie die Hemmungsfeder

etwas nach rechts gedrückt hat,

wird der Zahn .y des Hemmungs-

rades von dem Ruhestein, wel-

cher an der Hemmungsfeder

sitzt, frei. Das Hinderniss ist somit für einen Augenblick beseitigt und das

Hemmungsrad kann in seiner durch den Pfeil R bezeichneten Drehungs-

richtung fortschreiten. Hierbei trifft nun der Zahn u des Hemmungsrades auf

den Zahn z-^ der Platte Ee und ertheilt durch diesen Impuls dem Regulator

einen kleinen Antrieb, welcher hinreicht, um den oben erwähnten durch Reibung

und Luftwiderstand bewirkten Verlust an lebendiger Kraft zu ersetzen. In Folge

der Fortsetzung der Drehung des Regulators in der Richtung des Pfeiles r ver-

lässt aber der Zahn u des Hemmungsrades alsbald den Zahn z^ der Platte Ee,

das Hemmungsrad schreitet nunmehr in seiner Drehungsrichtung so weit fort,

bis der Zahn / auf den Ruhestein trifft, welcher inzwischen wieder in die durch

Fig. 153 dargestellte Stellung zurückgekehrt ist. Es möge noch bemerkt werden,

dass die Anlehnung des Zahnes u an den Zahn z^, also die Führung des Regu-

(A. 153.)
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lators durch die Hemmung, bei sorgfältig gearbeiteten Instrumenten eine Dauer

von nur etwa -^ Secunde in Anspruch nimmt.

Kehrt nun die Unruhe in Folge der oben erläuterten Wirkung der Spiralfeder

ihre Drehungsrichtung um, so tritt die soeben besprochene Wechselwirkung

zwischen Regulator und Hemmung nicht wieder ein; es wird dann nur die

leicht biegsame Goldfeder durch den Zahn z^ bei Seite gedrückt; eine weitere

Veränderung in Bezug auf die Stellung der Hemmungsfeder und des Hemmungs-
rades findet nicht statt. Die Goldfeder kehrt, nachdem sie wiederum von dem
Zahne z^ frei geworden ist, in die durch Fig. 153 dargestellte Lage zurück. Da
sich das gleiche Spiel der Hemmung nach jeder Doppelschwingung des Regulators

wiederholt, so schreitet das Hemmungsrad bei jeder Doppelschwingung um je

eine Zahndistanz in seiner Drehungsrichtung fort.

Es möge nun noch in Kürze eine Beschreibung der von Dutertre erfundenen Duplex-

oder Doppelradhemmung gegeben werden. — In der Duplexuhr ist das Hemmungsrad aus

zwei fest mit einander verbundenen Rädern A
und B (Fig. 154) zusammengesetzt; die kurzen

Zähne a,, a^ . . . heissen ihrer Bestimmung

gemäss Stosszähne, die langen Zähne bezeichnet

man als Ruhezähne. Zum besseren Verständniss

der Figur diene die Bemerkung, dass das Rad B
als in der Ebene der Zeichnung liegend, das Rad A
als etwas oberhalb dieser Ebene befindlich gedacht //

werden muss '). In denselben Horizontalebenen

wie die beiden Räder sind an der Axe der

Unruhe die beiden Scheiben C bezw. D befestigt.

Die Scheibe C, welche mit einem langen Finger

versehen ist, liegt also ebenfalls oberhalb der Ebene (A. 154.)

der Zeichnung, während die Scheibe D, welche

bis auf eine kleine Auskerbung kreisförmig ist, sich in der Ebene der Zeichnung befindet.

Wenn nun die Unruhe in der Richtung des neben der Stellung I gezeichneten Pfeiles

schwingt und hierbei so weit gekommen ist, dass die Kerbe d dem punktirten Zahne d.^ gegen-

übersteht, so rückt die Spitze des Zahnes in die Kerbe; sie treibt, indem sie sich an die rechte

Wandfläche der letzteren anlehnt, während eines kurzen Theiles der Schwingung die Unruhe

vor sich her (Stellung II) und verlässt die Kerbe erst, wenn die Stellung III erreicht ist.

Bei letzterer Stellung liegt nun der lange Finger C kurz vor dem Stosszahn. Wenn also der

Ruhezahn aus der Kerbe heraustritt, fällt der Stosszahn auf den Finger und ertheilt hierdurch

dem Regulator einen Impuls (Stellung IV). Bei der Fortsetzung der schwingenden Bewegung

wird der Stosszahn alsbald wieder von dem Finger C frei , doch kann das Hemmungsrad

zunächst nur um ein sehr kleines Stück in seiner Drehungsrichtung fortschreiten, weil der

nächste Ruhezahn sofort auf die Scheibe D trifft. In dieser Anlehnung an die Scheibe -D

verbleibt der Ruhezahn sowohl während der Vollendung der Schwingung des Regulators

in der Pfeilrichtung als auch während der ganzen Rückschwingung. Bei letzterer tritt der

Ruhezahn für einen Augenblick wiederum in die Kerbe, doch wird er sofort gezwungen,

dieselbe wieder zu verlassen, weil der Regulator im Augenblicke des Eintritts gerade das

Maximum seiner Geschwindigkeit erreicht hat und daher den nur an einem kleinen Hebelarm

wirkenden Gegendruck des Ruhezahns leicht überwindet. Man bezeichnet die Rückschwingung,

weil keine Veränderung in der Stellung des Hemmungsrades eintritt, deshalb auch als todte

oder stumme Schwingung. Erst nachdem die Rückschwingung vollendet ist und der Regu-

lator wieder die durch den Pfeil bezeichnete Drehungsrichtung angenommen hat, wiederholt

sich in der beschriebenen Weise das Spiel der Hemmung.

1) In der Praxis wird statt dessen häufig ein Rad mit zwei Zahnreihen angewendet.
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(A. 155.)

Es möge noch bemerkt werden, dass man bei Duplexuhren sowie bei Taschenchronometern,

um diese Instrumente flacher bauen zu können, vielfach an Stelle der cylindrischen Spirale die

aufgebogene oder (nach dem Erfinder benannte) BREGUET-Spirale (Fig. 155) anzuwenden pflegt.

Der letzte Umgang derselben ist in einer Biegung gegen die Mitte zurückgeführt und geht über

die übrigen Gänge hinweg. Die BREGUET-Spirale besitzt allerdings gegenüber ejner flachen, in

einer Ebene schwingenden Spiralfeder den Vorzug einer gleich-

massigeren Entwickelung bei der Bewegung, sie liefert aber im

Allgemeinen keine so voizüglichen Resultate wie die cylindrische

vSpiralfeder.

In einen auf der Axe des Hemmungsrades befindlichen

Trieb (Fig. 152) greift das Secundenrad W ein, dessen

durch das Zifferblatt hindurchgehender Zapfen den Se-

cundenzeiger cp" trägt. Da nun in einem richtig gehen-

den Chronometer der Regulator während einer Zeit-

secunde je zwei Doppelschwingungen ausführt und nach

dein Früheren das Hemmungsrad bei jeder Doppelschwin-

gung um eine Zahndistanz fortschreitet, so wird auch

der Secundenzeiger zwei Sprünge ausführen, d. h. auf dem Zififerblatte halbe

Secunden anzeigen. Das Secundenrad steht durch einen auf seiner Axe befind-

lichen Trieb in Eingriff mit dem Zwischen- oder Kleinbodenrad G\ welches

andererseits durch den Trieb G mit dem Grossboden- oder Minutenrade E'

verbunden ist. Die Anzahl der auf den bis jetzt besprochenen Rädern und

Trieben befindh'chen Zähne pflegt gewöhnlich folgendermaassen gewählt zu

werden

:

Hemmungsrad 15 Zähne

Secundenrad 80 ,,

Kleinbodenrad 80 ,,

Minutenrad 90 „

Durch eine einfache Rechnung findet man aus diesen Zahlen, dass einer

Umdrehung des Minutenrades 480 Umdrehungen des Hemmungsrades entsprechen.

Da nun das letztere Rad
cd'
^^

I 15 Zähne besitzt und nach

^^^ früheren Angaben in

je einer halben Secunde

um eine Zahndistanz in sei-

ner Drehungsrichtung fort-

schreitet, so wird eine Um-
drehung in 7'5 Secunden

(A. 156.) vollendet; 480 Umdrehun-

gen des Hemmungsrades

oder eine Umdrehung des Minutenrades werden also in genau einer Stunde

ausgeführt. In ähnlicher Weise findet man, dass eine Umdrehung des Secunden-

rades in einer Minute vollendet wird.

Der durch die Platine A sowie durch das Zifferblatt hindurchgehende Zapfen

des Grossbodenrades trägt die nur auf Reibung sitzende Hülse XX (Fig. 156), an

welcher vor dem Zififerblatte ein Vierkant abgesetzt ist. Auf letzteres wird der

an dem einen Ende mit einer Verstärkung und einem quadratischen Loche ver-

sehene Minutenzeiger geschoben. Ausserdem wird durch ein zwischen Platine

und Zifferblatt liegendes Räderwerk bewirkt, dass die Bewegung des Minuten-

zeigers in zwölffacher Verkleinerung auf dem Zififerblatte durcli einen zweiten

Trieb
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Zeiger, den Stundenzeiger 9, zur Anschauung gebracht wird. Es befindet sich

nämlich an der erwähnten Hülse XX (Viertelrohr) ein Trieb F, welcher mit dem
Rade /" (Wechselrad) in Eingriff steht. Durch einen auf der Axe dieses Rades
angebrachten Trieb /wird die Bewegung auf das Rad/' (Stundenrad) übertragen.

Letzteres sitzt auf einer zweiten, auf dem Viertelrohr lose gehenden Hülse,

welche auch den Stundenzeiger cp trägt. Diese Einrichtung macht es erstens

möglich, dass man den Minutenzeiger mit Hilfe des auf das Vierkant gesetzten

Schlüssels stellen kann, ohne dass das Grossbodenrad gedreht wird, und sie

bewirkt zweitens, dass jede Drehung des Minutenzeigers, sowohl beim Gehen des

Uhrwerks als auch beim Stellen, in entsprechender Weise auf den Stundenzeiger

übertragen wird. Das Verhältniss der Winkelbewegung beider Zeiger (12:1)

ergiebt sich sofort aus der Anzahl der auf den einzelnen Rädern und Trieben

angebrachten Zähne; es hat nämlich

der Vierteltrieb F 14 Zähne

das Wechselrad F' 56 „

der Wechseltrieb / 18 „

das Stundenrad /' 54 „

Auf der Axe des Grossbodenrades befindet sich ferner der Trieb F (Fig. 152),

in welchen das mit der Schnecke £) verbundene Zahnrad £>'" eingreift i). Die

Schnecke steht durch die Metallkette A, welche sich in die eingeschnittenen

Gänge D einlegt, in Verbindung mit dem Federhause (Trommel) C, und in

diesem ist der Motor des ganzen Systems, eine starke, breite Zugfeder aus feder-

hartem Stahl, enthalten. Das eine Ende dieser Zugfeder ist an der Axe c, das

andere an der Innenwandung der Trommel befestigt. Nimmt man nun, um
sich die Wirksamkeit des ganzen Mechanismus zu veranschaulichen, an, dass die

Kette einen Augenblick aus ihrer Verbindung mit dem Federhause gelöst, letzteres

so um seine feststehende Axe gedreht würde, dass die Windungen der im Innern

befindlichen Zugfeder sich aufwinden, und dass nunmehr die Verbindung zwischen

Federhaus und Kette wieder hergestellt würde, so würde offenbar die Trommel
in Folge der Wirkung der elastischen Zugfeder bestrebt sein, eine Drehung aus-

zuführen, welche der soeben beschriebenen entgegengesetzt ist. Diese Bewegung
würde sich in Folge des Aufwindens der Kette auf die Aussenwand der Trommel
auf die Schnecke und auf das ganze Räderwerk übertragen, so dass man in

dieser Weise im Stande ist, dem letzten Rade, dem Hemmungsrade, das schon

oben erwähnte Bestreben der Drehung in einem bestimmten Sinne zu ertheilen.

Man erkennt ferner leicht, in welcher Weise die konische Form der Schnecke
geeignet ist, die nicht immer in gleicher Stärke wirkende Zugfeder zu einem an-

nähernd konstanten Motor umzugestalten: In dem Maasse, wie die Zugfeder

sich im Innern der Trommel abrollt und damit ihre Wirkung verringert, wächst

der Hebelarm, an welchem die sich abrollende Kette die Schnecke zieht.

Man erkennt aus der vorstehend gegebenen Beschreibung des eigentlichen

chronometrischen Apparates, dass zwischen dem Motor und dem Regulator eine

gewisse Wechselwirkung besteht. Einerseits bewirkt der Regulator, dass das

mit dem Motor durch das Räderwerk in Verbindung stehende Hemmungsrad nur

') Es wird später, um die Beschreibung des eigentlichen chronometrischen Apparates

nicht zu unterbrechen, genauer erklärt werden, wie die Verbindung zwischen D'" und der

Schnecke hergestellt ist; vorläufig wollen wir diese Verbindung als eine vollständig feste be-

trachten.
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^ufziehlewegung.

zahnweise fortschreiten kann, und dass diese periodisch wiederkehrende Bewegung
eine regelmässige wird; andererseits wird die Kraft des Motors, so weit sie nicht

durch Reibung innerhalb des Räderwerks absorbirt wird, durch das Hemmungs-
rad nach und nach auf den Regulator übertragen und giebt letzterem hierdurch

den Antrieb zur Fortsetzung seiner schwingenden Bewegung. Abgesehen von der

oben erwähnten äusserst kurzen Impulszeit (ungefähr -^-^ Secunde) steht der Re-
gulator während seiner Schwingung in keiner Verbindung mit dem Räderwerke;

diese Einrichtung bildet das Wesen einer sogen, »freien Hemmung« und ist

eine der Hauptbedingungen für den regelmässigen Gang des Uhrwerks.

Es erübrigt nach dieser Beschreibung des eigentlichen chronometrischen

Apparates, noch die Erläuterung mehrerer Hilfsmechanismen hinzuzufügen, welche

für das sichere Functioniren des Instrumentes von wesentlicher Bedeutung sind.

Es wird das tägliche Aufziehen des Chronometers nicht, wie in der obigen

Veranschaulichung angenommen, durch eine un-

mittelbare Bewegung des Federhauses hervor-

gebracht; es wird vielmehr die Schnecke ver-

mittelst des auf den Aufziehzapfen d (Fig. 151)

gesetzten Schlüssels um ihre Axe gedreht und

hierdurch die Kette von der sich drehenden

Trommel abgerollt und in die Gänge der

Schnecke gebracht. Wäre nun die Verbindung

zwischen der Schnecke D und dem Zahnrad Z>"'

eine vollständig feste, so würde die Aufzieh-

bewegung, welche der gewöhnlichen Bewegungs-

richtung der Schnecke entgegengesetzt ist, sich

auf das ganze Räderwerk übertragen; es würde

dies ein Zurückgehen sämmtlicher Räder und

Zeiger und ausserdem eine vollständige Zer-

störung der ganzen Hemmungsvorrichtung her-

beiführen. Durch die nunmehr zu beschreibende,

zwischen den Rädern D^ und Z>"' angebrachte Vorrichtung werden diese üblen

Folgen verhindert, und es wird zweitens durch sie die Drehungsrichtung des

Räderwerks während des Aufziehens im richtigen Sinne unterhalten. — Von den

in Fig. 157 dargestellten Rädern ist nur das kleine Sperrrad S, welches als oben

liegend zu denken ist, mit der Schnecke fest verbunden. Der Sperrkegel R für

dieses Rad, sowie die dazu gehörige Feder sind auf dem darunterliegenden Sperrrade

U angebracht, dessen Zähne denjenigen des Rades ^ entgegengesetzt gerichtet

sind. Der Fuss des zum Sperrrade Z>' gehörigen Sperrhakens sitzt auf einem

Ansatz der Platine, Das mittlere Rad Z>' ist ferner mit dem darunter liegenden

Zahnrade Z>"' durch eine Feder verbunden, deren Ende Q am Rade Z>' und

deren Ende P am Rade Z?'" befestigt ist. Letzteres Rad sitzt lose auf der Axe

der Schnecke und wird nur durch einen vorgelegten kleinen Ring am Herab-

fallen verhindert. Bei der Gangbewegung dreht sich die Schnecke und damit

das Sperrrad S in der nebenstehend angegebenen Richtung. Diese Bewegung

wird, weil der Sperrkegel jetzt aufsetzt, auf das mittlere Rad D' und, nachdem

die Feder PQ etwas zusammengedrückt und angespannt ist, durch diese auf das

Zahnrad Z)'" übertragen. Der Sperrhaken des mittleren Rades gleitet bei dieser

Bewegung von Zahn zu Zahn. Wenn dagegen beim Aufziehen des Instrumentes

die Schnecke und mithin auch das Rad S in entgegengesetzter Richtung ge-

Gangiewegung.

(A. 157.)
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dreht wird, werden die beiden unteren Räder nicht mitgenommen. Es wird

nämlich das Rad Z>' durch seinen jetzt einfallenden Sperrhaken verhindert an

der Drehung theilzunehmen, und der Sperrkegel des Rades 6" gleitet nunmehr

von Zahn zu Zahn. Dagegen tritt jetzt die Feder PQ, welche während der

regelmässigen Bewegung des Uhrwerks gespannt wurde, in Wirksamkeit: Sobald

das Rad D' stillsteht, strebt die Feder danach, sich auszudehnen, und treibt hier-

durch das Rad Z>"' im Sinne der Gangbewegung weiter; diese Feder ist also

während der kurzen Zeit des Aufziehens der Motor des Instrumentes. Tritt

dann nach beendigtem Aufziehen die Schnecke wieder in die frühere Drehungs-

richtung ein, so wird zunächst wieder die Feder PQ etwas zusammengedrückt

und dadurch gespannt.

Ferner ist hier noch die sogenannte Stellung des Uhrwerks, sowie das Auf-

und Abwerk kurz zu beschreiben. Erstere Einrichtung hat den Zweck, die

Aufziehbewegung zw begrenzen und damit ein zu starkes Anspannen der Zug-

feder und Kette zu verhindern; durch letzteren Mechanismus wird auf dem
Zifferblatte die Anzahl der Stunden angezeigt, welche seit dem letzten Aufziehen

des Chronometers verflossen ist. Die Stellung der Uhri) besteht erstens aus

einem über das Vierkant der Schneckenaxe gelegten Ringe, welcher mit dem
Finger 6 (Fig. 151 und 152) versehen ist, zweitens dem Rade 3' und drittens

der schwachen Feder 8". Wenn beim Aufziehen der Uhr die Schneckenaxe ge-

dreht wird, so kommt der Finger 8 bei jeder Umdrehung einmal in Berührung

mit dem Rade S' und bewegt dieses Rad, welches lose auf einem Stift sitzt, um
je eine Zahndistanz weiter; die schwache Feder 8" dient dazu, die Stellung des

Rades 8' zwischen je zwei Eingriffen des Fingers festzuhalten. Gelangt aber

endlich 8 auf den ungezahnten Theil des Rades, so ist ein weiteres Aufziehen

nicht mehr möglich. Während des Ganges der Uhr dreht sich die Schnecken-

axe in entgegengesetzter Richtung und nimmt folglich auch wiederum das

Rad 8' mit. Ein Stillstand tritt, falls nicht inzwischen ein erneutes Aufziehen

stattgefunden hat, ein, wenn sich der Finger 8 von der anderen Seite an den

ungezahnten Theil des Rades 8' anlehnt.

Es möge hier noch kurz erwähnt werden, dass das auf das Vierkant des

Federhauses aufgesetzte Sperrrad oder Anspannrad dazu dient, die Spannung

der Zugfeder zu variiren; dreht man nämlich die Axe mit Hilfe des auf das

Vierkant gesetzten Uhrschlüssels rechts herum und setzt dann das Anspannrad

durch die beiden Sperrkegel 7 (Fig. 151 und 152) fest, so wird hierdurch die

Spannung der Feder vermehrt. Da aber die Herstellung eines während der

ganzen Gangzeit constanten Motors nur durch das Zusammenwirken von Zugfeder

und Schnecke erzielt werden kann, so wird auch nur bei einer ganz bestimmten,

von den Dimensionen und der Form der Schnecke abhängigen Spannung der

Zugfeder die gewünschte Constanz der Kraftwirkung eintreten. Die dieser

Spannung entsprechende Stellung des Federhauses wird von dem Fabrikanten

auf experimentellem Wege ermittelt.

Das Auf- und Abwerk, welches mit dem auf dem Zifferblatte angebrachten

sogenannten Aufziehzeiger in Verbindung steht, ist sehr einfach eingerichtet. Auf

dem durch die Platine hindurchgehenden Schneckenzapfen ist (zwischen Platine und

1) Die Stellung wird von den Fabrikanten in sehr verschiedener "Weise ausgeführt; es

kann bei dieser Mannigfaltigkeit selbstverständlich keine Beschreibung der einzelnen Formen

gegeben werden.
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Zififerblatt) ein kleiner Trieb angebracht, welcher mit einem grösseren Rade in

Eingriff steht. Der auf dem Zifferblatte sichtbare Aufziehzeiger ist auf letzteres

Rad aufgesetzt. Durch diese Anordnung wird bewirkt, dass der Aufziehzeiger

jede Drehung der Schnecke, sowohl bei der Gang- als auch bei der Aufzieh-

bewegung in verkleinertem Maassstabe auf dem Zifferblatte zur Anschauung
bringt. Die Anzahl der Zähne auf Rad und Trieb ist so gewählt, dass der

Drehung der Schnecke während 56 Stunden Gangzeit eine Drehung des Aufzieh-

zeigers von etwa 320° entspricht. — Es ist in Fig. 151 und 152 die Darstellung

des Auf- und Abwerks unterblieben, um die Uebersicht über die wesentlicheren

Theile des chronometrischen Apparates nicht zu erschweren.

Schon vor etwa einem Jahrhundert haben Breguet und andere berühmte Uhrmacher den

Versuch gemacht, den Mechanismus des Chronometers dadurch wesentlich zu vereinfachen, dass

die Schnecke und Kette aus dem Instrument fortliessen und ein an dem Federhause angebrachtes

Zahnrad direkt auf den Trieb des Grossbodenrades wirken Messen. Diese Anordnung, welche

übrigens bei Taschenuhren vielfach üblich ist, hat gute Resultate geliefert, wenn die Dimensionen

des Federhauses möglichst gross gewählt waren und in Folge dessen eine Feder von beträcht-

licher Länge benutzt werden konnte. In neuerer Zeit hat in Deutschland besonders der

Fabrikant A. Kittel in Altona das gezahnte Federhaus bei Chronometern mit gutem Erfolge

angewendet.

Man pflegt das Gehäuse des Chronometers mit einer doppelaxigen oder

(nach dem Erfinder benannten) CARDANi'schen Aufhängung zu versehen, um zu

bewirken, dass sowohl die Lage der schwingenden Theile in Bezug auf die

Richtung der Schwerkraft als auch die Reibungsverhältnisse der Unruhzapfen

bei jeder Stellung des Chronometerkastens unverändert bleiben.

Es wird nach der vorstehenden Beschreibung des Uhrwerkes einleuchtend

sein, dass Veränderungen in der Schwingungsdauer des Regulators, d. h. Ver-

änderungen im Gange des Chronometers im Allgemeinen durch die folgenden

unmittelbaren Ursachen herbeigeführt werden können: erstens durch Ver-

änderungen in der Stärke des Antriebs; zweitens durch Gestalts- und Elasticitäts-

veränderungen, sowie durch Veränderungen des magnetischen Zustandes, welche

die einzelnen Theile des Regulators in Folge der Einwirkung innerer oder

äusserer Kräfte erleiden können; drittens durch Gewichtsveränderungen der

schwingenden Theile in Folge des Ansetzens oder Verdunstens von Niederschlägen

aus der umgebenden atmosphärischen Luft; viertens durch Veränderungen in

der Reibung der Unruhzapfen; fünftens durch Veränderungen der Dichtigkeit

der atmosphärischen Luft, als des Mediums, in welchem der Regulator seine

Schwingungen ausführt; und sechstens durch Bewegungen, besonders Er-

schütterungen, welche den ganzen Apparat treffen.

Es soll nun im Folgenden näher erörtert werden, in welchem Sinne die

erwähnten Veränderungen den Gang des Instrumentes beeinflussen; es sollen

ferner im Anschlüsse hieran die Principien dargelegt werden, nach welchen Unruhe

und Spirale zu construiren sind, um einen grossen Theil der gangstörenden

Wirkungen auszuschliessen oder auszugleichen (compensiren); und es sollen

endlich die Methoden auseinandergesetzt werden, welche man anwendet, um den

Einfluss der mechanisch nicht eliminirbaren Fehlerquellen in Bezug auf den Gang

des Chronometers seinem numerischen Betrage nach kennen zu lernen. Es wird

sich aber^gnicht empfehlen, die weiteren Auseinandersetzungen strenge in der

obigen Reihenfolge vorzunehmen, weil eine Anzahl der angegebenen unmittel-

baren Veranlassungen zu Gangstörungen aus einer gemeinsamen Ursache (z. B.
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Veränderungen der Temperatur) stammen. Wir werden deshalb, um Wieder-

holungen und Hinweise auf Früheres zu vermeiden, auf diese letzten Ursachen

der Gangveränderungen zurückgehen und ihre Einwirkung auf den Mechanismus

im Zusammenhange darlegen.

Bevor wir indessen zu diesen Betrachtungen übergehen, mögen hier kurz die Erklärungen

von »Stand« und »Gang einer Uhr« gegeben werden, um vor Allem jeden Zweifel in Bezug

auf die Vorzeichen dieser Grössen auszuschliessen. Man versteht unter »Stand einer Uhr« die

Abweichung der von derselben angezeigten Zeit gegen mittlere bezw. Sternzeit des Beobachtungs-

ortes, oder gegen die Zeit eines besonders benannten Meridians. Ist die Uhr gegen die Zeit

des gewählten Meridians zurück, so erhält der Stand das positive Vorzeichen; geht hingegen

die Uhr in Bezug auf jene Zeit vor, so kennzeichnet man den Stand durch das negative Vor-

zeichen. Es besitzt also der Stand dasjenige Vorzeichen, mit welchem sein absoluter Betrag

an die Angabe der Uhr anzubringen igt, um mittlere bezw. Sternzeit zu erhalten. Man be-

zeichnet ferner als den »täglichen Gang« einer Uhr die Anzahl Secunden, um welche die Uhr

in 24 Stunden mittlere Zeit gegen mittlere bezw. Sternzeit zurückbleibt oder voreilt. Es ist

demnach der tägliche Gang die Aenderung des Standes der Uhr in einem Tage. Man bezeichnet

den Gang mit dem positiven Vorzeichen, wenn die Uhr zurückbleibt, und mit dem negativen

Vorzeichen, wenn sie voreilt.

Trotz der Einschaltung der Schnecke zwischen Zugfeder und Räderwerk

wird es niemals in der Vollkommenheit gelingen, eine für alle Zeiten constante

Kraftübertragung auf den Regulator herzustellen; die Stärke der Impulse wird

nach und nach verringert werden, weil erstens die Reibungswiderstände der

Zapfen des Räderwerks in Folge der allmählich eintretenden Verunreinigung und

Verdickung des Oeles wachsen und weil zweitens die Elasticität der stets im

gespannten Zustande befindlichen Zugfeder in Folge molekularer Veränderungen

im Laufe der Zeit abnimmt. Durch diese Verminderung des Antriebs wird eine

Verkleinerung der Schwingungsweite herbeigeführt. Andererseits werden auch

durch die Bewegungen und kleinen Erschütterungen beim praktischen Gebrauch

des Instrumentes (Transport, Schiffsbewegung etc.) Veränderungen der Schwin-

gungsweite für kürzere oder längere Zeit hervorgebracht i). Aus diesen Gründen

wurden die Uhrmacher darauf hingeleitet, in Bezug auf die Grösse der einzelnen

Regulatortheile nach einer solchen Auswahl zu suchen, dass die Dauer der

Unruhschwingung durch die Verschiedenheit der Schwingungsweite keine Ver-

änderung erleide, oder — in der Sprechweise des Technikers ausgedrückt —
dass der Regulator isochron schwinge. Welche praktischen Erfahrungen nun zur

Erreichung dieses Zieles geführt haben, wird sich am einfachsten durch die

Beschreibung der folgenden Versuche darlegen lassen.

Wir wollen uns vorstellen, dass zwei vollkommen gleich gearbeitete Un-

ruhen, jede mit ihrer Spirale verbunden, aber ohne Räderwerk, neben einander

aufgestellt seien; die Spirale A sei sehr kurz (etwa 3—4 Windungen), die

Spirale B dagegen sehr lang (etwa 30—40 Windungen). Die Stärke, Windung

und Elasticität des Spiraldrahtes möge in beiden Fällen als vollkommen gleich

angenommen werden. Entfernt man nun die Unruhe A mit der Hand zunächst

um einen kleinen Winkel (etwa 20°) und bei einem zweiten Versuche um einen

bedeutend grösseren Winkel (etwa 180°) aus der Gleichgewichtslage und vergleicht

die Dauer der nach dem Loslassen ausgeführten Schwingungen, so wird man die

Beobachtung machen, dass die Schwingungen von grosser Amplitude schneller

^) Wir werden später sehen, dass Veränderungen der Schwingungsweite ausserdem noch

durch die Einwirkung mehrerer anderer Einflüsse herbeigeführt werden können.
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als diejenigen von kleiner Amplitude vollendet werden. Der Grund für diese

Thatsache ist darin zu suchen, dass man im letzteren Falle die sehr kurze Spirale

durch die bedeutende Veränderung des Windungsradius sehr weit aus ihrer

Gleichgewichtslage entfernt hat; die Kraft, mit welcher diese Spirale in die

Gleichgewichtslage zurückstrebt, ist also (wie man durch das Gefühl schon er-

kennen wird) in diesem Falle sehr bedeutend, und in Folge dessen wird die

Unruhe während der Schwingung eine grosse Geschwindigkeit erlangen. Zu
entgegengesetzten Beobachtungsresultaten wird man geführt, wenn man mit der

Unruhe B dieselben Versuche vornimmt: Hier werden die Schwingungen von

grosser Amplitude längere Zeit in Anspruch nehmen als diejenigen von kleiner

AmpHtude, weil im ersteren Falle der Windungsradius wegen der bedeutenden

Länge der Spiralen verhältnissmässig wenig geändert wird. Aus diesen Er-

fahrungen folgerte Pierre Leroy: »Es giebt bei allen Spiralfedern von hinreichender

Länge eine gewisse Länge, bei welcher alle Schwingungen — mögen sie gross

oder klein sein — isochron sind, d. h. in gleicher Zeitdauer vollendet werden.

Bei grösserer Länge der Spiralfeder werden die grossen Schwingungen langsamer

als die kleinen ausgeführt und das umgekehrte findet bei geringerer Länge statt.« —
Praktische Versuche haben die Richtigkeit dieser Schlussfolgerungen vollkommen

bestätigt 1).

Später fand der französische Ingenieur Phillips auf

theoretischem Wege, dass man jede Spiralfeder isochron

machen kann, indem man ihre Endcurven, d. h. diejenigen

Theile der Spirale, welche in der Nähe ihrer Befestigungs-

punkte gelegen sind, nach den im Folgenden gegebenen

Bedingungen arbeitet^). Sei A der Punkt, wo die End-

curve ABCD die kreisförmige Windung der Spiralfeder

verlässt, M der Mittelpunkt des Kreises und ME senk-

(A. 158.) recht zu AF\ dann muss die PHiLLiPs'sche Endcurve

folgenden beiden Bedingungen genügen:

1) Der Schwerpunkt P der Endcurve muss auf ME liegen,

2) Die Entfernung dieses Schwerpunktes vom Mittelpunkte muss gleich dem
Quadrate des Spiralhalbmessers dividirt durch die Curvenlänge sein, also

Z^2MP^ {ABCD)

Phillips hat gezeigt, dass diesen Bedingungen durch unendlich viele Curven

genügt wird, und er hat ferner die Principien für die geometrische Construction

dieser Curven aufgestellt. Bei Anwendung derartig construirter Endcurven

entwickelt sich die Spiralfeder während der Schwingung vollständig regelmässig

und concentrisch, der Schwerpunkt der Spirale bleibt stets in der Axe der

Unruhe und die Zapfen der letzteren üben keinen Seitendruck gegen die Wände
der Zapfenlöcher aus.

') Es möge hier bemerkt werden, dass die Forderung des Isochronismus bei mathe-

matischer Behandlung des Problems zu der Bedingung führt, dass das Moment des Elasticitäts-

Widerstandes der Spirale stets proportional dem Winkel sein muss, um welchen die Unruhe

aus ihrer Gleichgewichtslage entfernt ist.

2) L. LossiER, »Das Reguliren der Unruhen in den Lager«, deutsch von M. LOESKE,

Bautzen 1893, pag. 12.5.
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Ein nach Leroy's Versuchen oder nach Phillips' Theorie hergestellter

Regulator wird aber die Eigenschaft des strengen Tsochronismus verlieren, sobald

er in das Chronometer gebracht und mit der Hemmung in Verbindung gesetzt

wird. Der Grund hierfür liegt darin, dass der Impuls des Hemmungsrades die

Schwingung der Unruhe beeinflusst, die Unruhzapfen gegen die Wände der

Zapfenlöcher treibt und hierdurch die Seitenreibung verändert. Es treten also

jetzt Einflüsse hinzu, welche den theoretisch hergestellten Isochronismus wiederum

vernichten. Es ist nun die Aufgabe des Regieurs, durch entsprechende Ver-

änderungen der Länge bezw. der Endcurven den sogenannten »praktischen

Isochronismus« herzustellen. Da die Regelmässigkeit des Uhrganges hauptsächlich

durch den Umstand bewirkt wird, dass der praktische Isochronismus dem theore-

tischen möglichst nahe steht, so, wird der im Reguliren geschickte Uhrmacher

dahin streben, durch möglichst geringe Veränderungen der Spirale den practischen

Isochronismus zu erreichen. Bei Ausführung dieser Regulirung setzt man Zug-

federn von verschiedener Stärke nach einander in das Federhaus und erhält

hierdurch grössere bezw. kleinere Schwingungen der Unruhe. Bei Anwendnng

des gezahnten Federhauses erreicht man diesen Zweck in noch einfacherer Weise,

indem man nämlich mit Hilfe des oben erwähnten Anspannrades die Kraft-

wirkung der Feder (natürlich innerhalb mittlerer Grenzen) verändert. Es wird

weiter unten noch besprochen werden, aus welchen Gründen man in der Praxis

den vollkommen strengen Isochronismus verlassen hat, und in welchem Sinne

man absichtlich eine etwas anisochrone Reglage durchführt.

Bevor wir diese Darlegungen fortsetzen, möge hier die Formel für die Dauer

der Regulatorschwingung eingeschaltet werden, weil man mit Hilfe dieser Formel

in manchen Fällen sofort erkennen kann, in welchem Sinne einzelne gang-

störende Ursachen auf das Chronometer wirken. Da die recht umfangreiche

strenge Ableitung der genannten Formel hier nicht gegeben werden kann, so

muss im Folgenden an einzelnen Stellen auf die einschlägige Literatur verwiesen

werden.

Zwischen der Schwingung eines Pendels und derjenigen eines Regulators

bestehen gewisse Analogien. Entfernt man diese Apparate aus ihrer Ruhelage,

so werden sie erst nach einer Reihe von Schwingungen mit stets abnehmender

Amplitude dauernd in diese Lage zurückkehren. Der Wirkung der Schwerkraft

beim Pendel entspricht die elastische Kraft der Spiralfeder beim Regulator.

Betrachtet man diese Kräfte für einen Augenblick als gegebene Constanten, so

erkennt man, dass man die Schwingungsdauer im ersteren Falle durch Ver-

änderung des Gewichtes und der Dimensionen der Unruhe zu vergrössern bezw.

zu verkleinern vermag. Wenn wir daher annehmen, dass die Analogie beider

Bewegungen sich auch in der Formel für die Schwingungsdauer ausspricht, so

werden wir, um zur Regulatorformel zu kommen, in der bekannten Pendelformel

für / eine Grösse A einsetzen müssen, welche von dem Gewichte und den

Dimensionen der Unruhe abhängt, während g durch einen Werth B, welcher

durch die Elasticität der Spiralfeder bestimmt wird, zu ersetzen ist. Der Ingenieur

Phillipps hat nun den Beweis geführt, dass A das Trägheitsmoment der Unruhe

M
ist und dass B den Werth -^ besitzt, wo M das Elasticitätsmoment und L die

Valkntinkr, Astronomie. 4I
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Länge der Spiralfeder bezeichnet. Die Formel für die Schwingungsdauer des

Regulators lautet demnach

Unter den pag. 634 erwähnten äusseren Einflüssen, durch welche Gestalts-

und Elasticitätsveränderungen der Theile des Regulators hervorgerufen werden

können, nehmen die Schwankungen der Temperatur die erste Stelle ein. Wenn
wir einen Augenblick annehmen, dass das Chronometer an Stelle der oben be-

schriebenen compensirenden Unruhe mit einem einfachen homogenen Metallreifen

versehen wäie, so würde bei steigender Temperatur eine (wenn auch nur geringe)

Ausdehnung dieses Ringes und mithin eine Vergrösserung des Trägheitsmomentes

eintreten. In Bezug auf die Spiralfeder wird bei steigender Temperatur eine

Vergrösserung der Länge stattfinden und es wird ausserdem das Elasticitäts-

moment verringert werden. Die letztere Einwirkung bedarf vielleicht einer

kurzen Erläuterung. Es ist eine bekannte Erfahrungsthatsache, dass der elastische

Widerstand aller Metalle bedeutend abnimmt, wenn man dieselben stark erhitzt

und dass dieser Widerstand vollkommen aufhört, sobald der Schmelzpunkt er-

reicht ist. Der gleiche Sinn der Einwirkung ist aber auch schon bei einer

geringeren Temperaturerhöhung innerhalb der Grenzen der Temperatur unserer

Atmosphäre deutlich bemerkbar. In Folge dieser Verminderung des elastischen

Widerstandes der Spirale wird bei Erhöhung der Temperatur eine Vergrösserung

der Schwingungsamplitude eintreten, und die gegentheilige Wirkung wird bei

einer Temperaturerniedrigung stattfinden. Durch die Betrachtung der obigen

Formel erkennt man nun, dass die Schwingungsdauer sowohl durch das An-

wachsen von A und L als durch die Verkleinerung von M vergrössert wird,

d. h. der Gang des Chronometers wird bei steigender Temperatur langsamer

werden.

Man hat nun den numerischen Betrag der Gangveränderungen, welche

mittelbar durch jede der drei soeben erwähnten, hauptsächlichsten Wirkungen

der Temperaturveränderungen erzeugt werden, durch folgende Beobachtungen

und Berechnungen festgestellt. Durch mehrjährige, auf der Deutschen Seewarte

ausgeführte Gangbeobachtungen eines Marinechronometers, in welchem die

compensirende Unruhe durch einen homogenen Metallreifen ersetzt war, wurde

ermittelt, dass einer Temperaturerhöhung von 1°C. eine Veränderung von lp'2

im täglichen Gange entspricht. Dieser Betrag stellt also die Gesammtsumme
jener drei Wirkungen dar. Nimmt man den Ausdehnungscoefficienten des

Messings zu O'OOOOIS und denjenigen des Stahls zu 0'000012 an, so ergiebt

eine einfache, unter Benutzung der obigen Formel und unter Berücksichtigung

der Dimensionen des Regulators ausgeführte Berechnung, dass bei einer Tempe-
raturerhöhung von 1 ° C. durch die Ausdehnung der Unruhe eine Vergrösserung

des täglichen Ganges um p-6 und durch die Längenausdehnung der Spiralfeder

eine solche von 0^*5 hervorgebracht wird. Es ist demnach der Elasticitäts-

veränderung der Spirale, welche man auf direktem Wege nicht messen kann,

eine Gangveränderung von etwa 9^^ im verlierenden Sinne zuzuschreiben. —
Hierbei muss allerdings bemerkt werden, dass die Veränderung der Temperatur

in noch anderer Weise mittelbar den Gang des Chronometers beeinflusst, doch

sind diese Einwirkungen, besonders wenn der Isochronismus der Spirale nahezu

hergestellt ist, jedenfalls von sehr geringfügigem Betrage. Es wird nämlich durch

die Längenveränderung der Spirale gleichzeitig die Gleichgewichtsstellung des
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Regulators, d. h. die Stellung, welche der Regulator in der Ruhelage einnimmt,

etwas verschoben. Weil nun der Punkt, wo das Hemmungsrad dem Regulator

den Impuls ertheilt, unverändert bleibt, so entspringt aus der genannten Ver-

schiebung ein kleiner Unterschied in der Wirkung des Antriebes. Ferner wird

jede Temperaturveränderung eine kleine Störung des Isochronismus hervor-

bringen, weil letzterer, wie wir oben gesehen haben, auf ein bestimmtes Verhält-

niss zwischen dem Trägkeitsmoment der Unruhe, der Länge (bezw. der Form)

und der elastischen Kraft der Spirale begründet ist. Da diese drei Elemente

durch Veränderungen der Temperatur in ganz verschiedener Weise beeinflusst

werden, so ist »der Isochronismus bei allen Temperaturen« in vollkommener

Schärfe überhaupt nicht erreichbar. Endlich üben die Veränderungen der

Temperatur einen Einfluss auf di.e Consistenz des Oeles und hierdurch mittelbar

auch auf die Reibungen aller Zapfen aus.

Um nun dem gangändernden Einflüsse der Temperaturveränderungen ent-

gegenzuwirken, wird das Instrument mit der oben beschriebenen compensirenden

Unruhe versehen, deren Wirksamkeit darin besteht, dass durch dieselbe die

Trägheit der Unruhe bei steigender Temperatur in dem Maasse verringert und

hierdurch eine Beschleunigung des Uhrganges erzeugt werden soll, in welchem

durch die oben erörterten Wirkungen eine Verzögerung entsteht i).

Es lässt sich aber andererseits zeigen, dass ein derartiger Ausgleich beider

Wirkungen nie in aller Schärfe, sondern nur in einem grösseren oder geringeren

Grade der Annäherung für sämmtliche Temperaturen erreicht werden kann. Um
die Beweisführung hierfür nicht zu sehr zu compliciren, wollen wir annehmen,

dass durch die Wirksamkeit der compensirenden Unruhe nur diejenigen Gang-

veränderungen auszugleichen seien, welche sich aus der Veränderung des Elasti-

citätsmomentes bei verschiedenen Temperaturen ergeben. Wir haben oben ge-

sehen, dass die aus dieser Ursache stammenden Gangveränderungen den nume-

risch bei weitem grössten Beitrag zu jener Gangveränderung von lP-2 lieferten,

welche der Veränderung der Temperatur um 1 ° C. entspricht. Durch die

experimentellen Untersuchungen des englischen Uhrmachers Dent'^) ist nach-

gewiesen worden, dass man berechtigt ist, mnerhalb der Temperaturgrenzen

unserer Atmosphäre die Veränderungen des Elasticitätsmomentes der Spirale pro-

portional den Veränderungen der Temperatur anzunehmen. Wir können uns

ferner die gesammte Masse der Unruhe m in einem Punkte, dessen Entfernung

von der Axe der Unruhe r sei, vereinigt denken. Endhch wird auch die An-

nahme erlaubt sein, dass sich m innerhalb der in Betracht kommenden Grenzen

proportional der Temperaturveränderung der Axe der Unruhe nähert. Würde

es nun mögHch sein, einen vollständigen Ausgleich der beiden oben genannten

Wirkungen zu erzielen, so müsste in der Formel für die Schwingungsdauer

*) Man wird durch die Betrachtung der obigen Formel für die Schwingungsdauer unwill-

kürlich zu der Frage hingeleitet, ob es nicht möglich wäre (ähnlich wie bei der Compensation

durch die Unruhe), mit der Spiralfeder einen Mechanismus zu verbinden, welcher ihre wirksame

A L
Länge so verändert, dass das Produkt für alle Temperaturen einen constanten Werth behält.

Eine derartige Anordnung, die compensirende Rückervorrichtung, wurde früher vielfach in

Taschenuhren angewendet, doch ist man später von diesem Gebrauche zurückgekommen, weü

es unter diesen Umständen vollkommen unmöglich ist, den Isochronismus herzustellen.

2) Nautical Magazine, Jahrgang 1833.
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C4Z

der Werth ^ durch passende Wahl von r, d. h. durch eine gewisse Stellung

der compensirenden Massen, unabhängig von der Temperatur gemacht werden
können. Es mögen die Werthe von r und M für die Temperatur + 15° C. mit

dem Index und die Veränderung dieser Grössen bei einer Temperaturerhöhung

von 1°C. mit dr und dM bezeichnet werden; dann ist für eine Temperatur
15° + /

{ ^ V
A ni{rQ -\- dr • ty mr^ \ ^0 /M^ Mr. + dM-t ^ ~M^ ~dM

Man erkennt hieraus, dass es durch keine Wahl der einzig verfügbaren

Constanten r^ gelingen wird, diesen Werth unabhängig von / zu machen.

Um nun den Ausgleich der beiden genannten Wirkungen für alle Gebrauchs-

Temperaturen wenigstens annähernd zu erreichen, sucht der Uhrmacher die

Compensationsgewichte der Art einzustellen, dass das Chronometer bei zwei

passend gewählten Temperaturen, z. B. bei 0° und bei 30°, die gleichen Gänge
zeigt. Dann werden weder bei den zwischenliegenden noch bei den in der Praxis

vorkommenden extremen Temperaturen sehr grosse Gangänderungen auftreten. Die

Erfahrung lehrt, dass ein für die genannten Punkte der Temperaturscala genau

compensirtes Chronometer bei der Temperatur von + 15° etwa 2— 3 Secunden

gewinnt und bei den Temperaturen ausserhalb der Grenzen 0° und 30° seinen

Gang im verlierenden Sinne ändert. Sind dagegen als Compensationspunkte
0° und 15° oder 15° und 30° gewählt worden, so wird das Chronometer im

ersten Falle bei 30° und im zweiten Falle bei 0° etwa 6 Secunden täglich

zurückbleiben.

Wir können unter der vorhin gemachten Voraussetzung, dass durch die

compensirende Unruhe nur die von der Elasticitätsveränderung der Spirale aus-

gehenden Gangunterschiede auszugleichen seien, auch durch die Formel die

Wirksamkeit der Compensationsunruhe ermitteln. Da sich aus der Natur des

Problemes ergiebt, dass die oben eingeführten Variationen dr und dM, welche

der Zunahme der Temperatur um 1°C. entsprechen, das negative Vorzeichen

haben müssen, so wollen wir zur Abkürzung setzen

:

dr dM- = - p und ^ = - P-

Es sind demnach p und (x unter allen Umständen positive Grössen. Nehmen wir

nun an, dass ein Chronometer für die beiden Temperaturen 0° und 30° genau

compensirt sei, so muss, weil wir / von -h 15° aus zählen, nach Obigem p die

durch folgende Gleichung ausgesprochene Bedingung erfüllen:

(1 — 15 p)^ _ (1 + 15p)2

1 — 15fx 1 -h 15(x

Daraus folgt

225fxp2 _ 2p + fj,
=

P = 2^(^=^l/^^=^^^^^"^-

Es lässt sich nun sofort erkennen, dass das positive Vorzeichen der Wurzel

in diesem Falle keine physikalische Bedeutung haben kann. Es sind nämlich die

I
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Grössen p und [x jedenfalls sehr klein; würde man das positive Zeichen wählen,

so würde einem kleinen Werthe von [x ein sehr grosser Werth für p ent-

sprechen müssen. Durch Einführung des soeben für p gefundenen Werthes

in den früher abgeleiteten Ausdruck für -^ erhält man nun

['-2Äil('-l^'-^^A nir^ (1 — pi^)2 7nr^

J/^ 'Wq 1 — fx/
^ Mq

~
1 — jx/

Setzt man
1 5 jx = sin %

und vernachlässigt kleine Grössen von der dritten Ordnung, so ergeben einige

weitere Umformungen

A mr^ 1 — ir • Q. {\ — cos%)\ 2 1—7^ tang

. 2
oc

also wird

Mq 1 — [x/ Mq 1 — {x/

r=.|/f:i=...l/f.[.HH^].
Da das Chronometer in der Secunde vier einfache Schwingungen machen

soll, so ist der Werth des täglichen Ganges g mit der Schwingungsdauer durch

die Gleichung verbunden
g = n{i,T- 1),

wo n die Anzahl der in einem Tage enthaltenen Secunden, also die Zahl 86400,

bezeichnen möge. Demnach wird

Durch eine einfache Ueberlegung erkennt man, dass die zweite der soeben

eingeführten Constanten, k^, stets einen positiven Werth besitzen muss. Be-

trachtet man demnach in einem rechtwinkligen Coordinatensystem / als Abscisse

und g als Ordinate, so stellt die zuletzt gefundene Gleichung eine nach der

Seite der positiven g geöffnete Parabel dar. Ferner lehrt uns die obige Gleichung

Folgendes: Der Gang des Chronometers wird in diesem Falle bei der Tempe-

ratur + 15° C. (Scheitelpunkt der Parabel) seinen kleinsten Werth annehmen;

innerhalb der Grenzen 0° und 30° ist das durch die Compensationsvorrichtung

hergestellte Trägheitsmoment der Unruhe zu klein, ausserhalb jener Grenzen ist

das Trägheitsmoment zu gross. Die Compensationsvorrichtung wirkt also bei

hohen extremen Temperaturen nicht stark genug nach innen biegend und bei

tiefen extremen Temperaturen zu stark nach aussen biegend.

Es möge zur Erläuterung des häufig von den Uhrmachern gebrauchten

Ausdrucks: »Das Chronometer ist über-compensirt, bezw. unter-compensirt«

hier nun noch folgende Bemerkung hinzugefügt werden. Es ist klar, dass der

Charakter der Gangcurve, d. h. ihre parabolische Form, durch die Wahl der
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Cotnpensationspunkte nicht geändert werden kann. Wir wollen uns nun die

Parabel construirt denken und diejenige Temperatur aufsuchen, bei welcher der

gleiche Gangwerth wie bei 0° stattfindet. Ist die in dieser Weise gefundene

Temperatur grösser als 30°, so wirkt die Compensationsvorrichtung bei 30°

zu stark nach innen biegend, das Chronometer ist über-compensirt; ist hin-

gegen kleiner als 30"^, so tritt bei letzterer Temperatur eine zu geringe com-

pensirende Wirkung ein, das Chronometer ist unter-compensirt.

Man kann nun die erwähnten Unzulänglichkeiten in der compensirenden

Wirkung der Unruhe innerhalb der vorkommenden Temperaturgrenzen durch

folgende zwei Mittel wesentlich verringern: erstens durch das Verlassen des Iso-

chronismus und zweitens durch Anwendung sogenannter HUfscompensationen.

Wir haben oben gesehen, dass mit der Verminderung der Temperatur gleichzeitig

eine Verminderung der Schwingungsamplitude eintritt. Wenn man nun den

tieferen der beiden Compensationspunkte nach einer höheren Temperatur ver-

schiebt (also etwa + 10° und -+-30° C. als Compensationspunkte wählt) und

gleichzeitig den Isochronismus in der Weise verlässt, dass man die kleinen

Schwingungen etwas schneller als die grossen macht, so erkennt man, dass man
hierdurch im Stande ist, der bei tiefen Temperaturen auftretenden Verlangsamung

des Ganges entgegenzuwirken. Die innerhalb der angegebenen Compensations-

temperaturen auftretenden Gangabweichungen sind hier natürlich bedeutend

geringer, als wenn man 0° und 30° als Compensationspunkte gewählt haben

würde. Das Aufgeben des Isochronismus kann aber unter Umständen für das

Chronometer sehr verhängnissvoll werden. Wenn in Folge der Verdickung des

Oeles die Zapfenreibung eine grössere wird oder wenn im Laufe der Zeit eine

Verringerung in der Wirkung der Zugfeder eintritt, so wird gleichfalls die Unruhe

zu kleineren Schwingungen übergehen, und es wird somit im erwähnten Falle

ein Voreilen im Gange eintreten. Auch durch Bewegungen des Instrumentes beim

Transport und (wie wir später sehen werden) durch die Variation des Luftdrucks

kann die Amplitude der Regulatorschwingung geändert werden; es werden dann

in Folge einer anisochronen Reglage gleichfalls Gangstörungen stattfinden.

Das Bestreben, die bei der einfachen Tem-
peratur-Compensation übrigbleibenden Fehler durch

Anwendung einer Hilfscompensation zu beseitigen,

hat während der letzten 50 Jahre zur Construction

einer so grossen Anzahl Vorrichtungen dieser Art

geführt, dass es unmöglich ist, an dieser Stelle eine

vollständige Beschreibung der verschiedenen An-

ordnungen zu geben. Es werden daher im Folgen-

den nur einige typische Formen der Hilfscompen-

sation Erwähnung finden können. Auch wird eine

eingehende Beschreibung der Wirksamkeit dieser

Vorrichtungen überflüssig sein; man wird dieselbe

durch die Betrachtung der Figur sofort erkennen,

wenn man sich nur der bereits erwähnten That-

sache erinnert, dass die einfache Compensation bei hohen Temperaturen nicht

stark genug nach innen biegend und bei tiefen Temperaturen zu stark nach

aussen biegend wirkt.

Bei der Hilfscompensation von Poole (Fig. 159) ist auf der Aussenseite jedes

Unrnhschenkels ein kurzer Messingarm festgeschraubt, welcher die Anlehnungs-

schraube a trägt. Man schiebt nun die Compensationspunkte nach der Seite

(A. 159.)



Das Chronometer. 643

(A. 160 a.) (A. 160 b.)

der höheren Temperaturen zusammen, sodass die Unrufte selbst noch bei den

höchsten vorkommenden atmosphärischen Temperaturen genügend compensirt,

und stellt die Anlehnungsschraube so ein, dass sie bei der Temperatur des tieferen

der beiden Compensationspunkte mit dem Unruhschenkel in Berührung tritt.

Die Unruhe wird dann bei extremen tiefen Temperaturen durch den Widerstand

des starken Messingarmes verhindert, zu stark nach aussen biegend zu wirken.

InFig. 160 a und

b ist die von Eiffe

und MoLiNEUX con-

slruirteHilfscompen-

sation dargestellt.

Die an der Speiche

der Unruhe be-

festigte Feder/ trägt

dasAnlehnungsstück

H, mit welchem der

freie Schenkel der

Unruhein Berührung

tritt, sobald die Tem-
peratur des höheren

der beiden Compen-

sationspunkte er-

reicht ist. Bei mitt-

leren und tiefen

Temperaturen hat

dieUnruhe eine voll-

kommen freie Bewe-

gung; bei extremen

hohenTemperaturen

wird gleichzeitig die Masse des Anlehnungsstückes mitgenommen und hierdurch

die compensirende Wirkung verstärkt. Die Form der Unruhe bei einer solchen

extremen hohen Temperatur wird durch Fig. 160 b dargestellt. Die Feder / ist

so schwach, dass sie beim Einwärtsbiegen keinen merkHchen Widerstand leistet.

Man pflegt die Anordnung Poole's als »Hilfscompensation für Kälte«, diejenige

von Eiffe und Molineux als »Hilfscompensation für Wärme« zu bezeichnen.

Auf wesentlich anderen Grundsätzen beruht die Construction der continuirlich

wirkenden Hilfscompensation oder verbesserten Unruhe von Loseby, welche in

Fig. 161 dargestellt ist. An den freien Enden der verkürzten Unruhschenkel sind

zwei Quecksilberthermometer befestigt, deren krummgebogene Röhren nach der

Umdrehungsaxe gerichtet sind. Diese Thermometer nehmen an der Wirkung

der compensirenden Massen Theil und folgen den Bewegungen der doppelt-

metallischen Reifen; wenn die Temperatur steigt, findet aber gleichzeitig eine

Ausdehnung des Quecksilbers nach dem Mittelpunkte der Unruhe hin und

damit eine Verringerung des Trägheitsmomentes der letzteren statt.

Schliesslich möge hier noch eine von Kullberg in London construirte ver-

besserte Unruhe, die sogen. jF/a/-i?m-Balancei), kurz besclirieben werden. Die

Speichen sowie die ganz flachen Schenkel dieser Unruhe sind aus zwei Metallen

von verschiedener Dehnbarkeit (Stahl und Messing) zusammengesetzt, und zwar

(A. 161.)

') Fiat =: flach; r//// = Schenkel, Reifen.
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liegt in der durch Fig. 162 gegebenen Stellung bei der Speiche die Messinglamelle

oben, die Stahllamelle unten, während bei den Schenkeln die umgekehrte An-

ordnung gewählt ist. An der Innenseite der Schenkelenden sind ferner zwei

senkrecht aufsteigende Stützen angebracht, an deren rechtwinkliger Fortsetzung

die Compensationsgewichte vermittelst Schrauben festgehalten werden. Die Höhe
der Compensationsgewichte über den Schenkeln kann nach dem Lösen der

Klemmschrauben durch

zwei kleine, auf jedem

Gewichte angebrachte

Schrauben regulirt wer-

den. Die beiden Schrau-

ben D, welche bei jeder

Temperatur in nahezu

gleicher Entfernung

(A. 162a.) (A. 162b.) vonderUmdrehungsaxe

bleiben, dienen dazu,

den Uhrgang um constante Grössen zu verändern. Man erkennt, dass bei Erhöhung

der Temperatur die Speiche sich nach unten und die Schenkel sich nach oben

biegen werden; in Folge dessen werden auch die Compensationsgewichte sich

der Unruhaxe nähern. Diese Bewegung der Gewichte zur Mitte wird aber nicht

einfach proportional der Temperaturzunahme erfolgen, sondern in verstärktem

Maasse stattfinden, je höher die Temperatur steigt. Man wird deshalb bei richtiger

Einstellung der compensirenden Massen im Stande sein, Gangabweichungen,

welche analytisch vom Quadrate der Temperatur abhängig sind, auszugleichen.

Alle derartigen Hilfscompensationen und verbesserten Unruhen haben,

besonders wenn sie von den mit der Einrichtung und den Eigenschaften voll-

kommen vertrauten Erfindern hergestellt und regulirt waren, längere Zeit hin-

durch vortreffliche Gangresultate geliefert. Nichtsdestoweniger ist man,

besonders in der nautischen Praxis, immer wieder zur einfachen Temperatur-

Compensation zurückgekehrt, weil jene compiicirteren Mechanismen weit leichter

Störungen und Unordnungen unterworfen sind und somit einen geringeren Grad
der Zuverlässigkeit besitzen. Ausserdem kommt für den Seemann das praktische

Bedenken hinzu, dass er Instrumente mit Hilfscompensation nicht jedem

Fabrikanten, besonders im Auslande, zur Reparatur oder Reinigung anvertrauen

kann. Um ein solches Chronometer schnell und sorgfältig zu reguliren, bedarf

es in der That grosser Erfahrung auf einem Special-Gebiete, welche man bei der

grossen Mannigfaltigkeit der Anordnung der Hilfscompensationen nicht bei jedem

Chronometermacher voraussetzen darf. Andererseits lehrt die Erfahrung, dass

im Allgemeinen das Chronometer mit einfacher Temperatur-Compensation An-

gaben von genau gleicher Zuverlässigkeit liefert wie ein Chronometer mit Hilfs-

compensation, wenn nur der Beobachter das Instrument mit der nöthigen Sorg-

falt behandelt und die durch eine Voruntersuchung auf einem Chronometer-

Observatorium erlangten Instrumental-Constanten sowie die später beobachteten

Gangwerthe in richtiger Weise verwerthet. Dieses Resultat steht vollkommen in

Uebereinstimmung mit der auch in anderen Theilen der practischen Astronomie

und messenden Physik gemachten Erfahrung, dass ein geübter Beobachter mit

Hilfe eines nach richtigen Principien construirten einfachen Instrumentes Resultate

erlangen kann, welche den mit vervollkommneten, aber compiicirteren Apparaten

gewonnenen nicht nur gleichkommen, sondern dieselben in manchen Fällen

sogar an Genauigkeit übertreffen.
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Die soeben erwälinte Voruntersuchung des Chronometers auf einem Chrono-

meter-Observatorium bezieht sich in erster Linie auf das Verhalten des Instrumentes

bei verschiedenen Temperaturen. Aus den früheren Darlegungen hat sich er-

geben, dass man den Gang eines mit einfacher Temperatur-Compensation ver-

sehenen Chronometers als eine stetige Function der Temperatur betrachten darf.

(Hierbei ist allerdings vorausgesetzt, dass andere gangstörende Einwirkungen,

welche später noch erörtert werden sollen, ausgeschlossen sind.) Man ist des-

halb auf Grund des TAYLOR'schen Lehrsatzes berechtigt^ für den Gang des

Instrumentes eine Reihenentwicklung von der Form anzusetzen

^ = <ro + ^ (^ - ^0) + ^ (^ - ^0)' + . . • •

wo^o den Gangwerth bei einer bestimmten Temperatur /„ (gewöhnlich + 15° C.)

und g den Gangwerth bei einer anderen Temperatur / bezeichnet. Die Grössen a
und b sind Constanten, welche von den Dimensionen des Instrumentes und den
Ausdehnungs- sowie Elasticitätscoefficienten der verwendeten Metalle abhängen.

Für die Praxis wird es stets genügen, wenn man die obige Entwicklung mit

dem quadratischen Temperaturgliede schliesst. Man ist nun freilich nicht

ohne Weiteres berechtigt, eine Reihenentwicklung von obiger Form auch auf

den Gang derjenigen Chronometer anzuwenden, welche mit einer Hilfscompen-

sation versehen sind, weil hier eine Discontinuität in der compensirenden
Wirkung bei einer bestimmten Temperatur eintritt. Doch hat die Discussion

vieler Temperatur- Untersuchungen von Chronometern dargethan, dass diese

Discontinuität bei sorgfältig gearbeiteten Instrumenten von so geringfügigem

Betrage ist, dass man in der Praxis keine Ursache hat, von der Benutzung der

obigen Reihenentwicklung Abstand zu nehmen.

Die Erfahrung lehrt ferner, dass jedes unter gleichen äusseren Verhältnissen

aufbewahrte Chronometer Gangveränderungen zeigt, deren Beträge nahezu pro-

portional der Zeit sind. Diese Erscheinung, welche man als die »Acceleration

des Chronometerganges« zu bezeichnen pflegt, hat ihren Grund in den mit der

Zeit fortschreitenden molekularen Veränderungen der Metalle und in den Ver-

änderungen der Consistenz des Oeles. Erstere Ursache wirkt mittelbar haupt-

sächlich durch Elasticitätsveränderungen der Spirale, letztere durch Veränderungen
der Zapfenreibung auf den Gang ein.

Fassen wir demnach die Wirkung der Temperatur und der Acceleration

zusammen, so ergiebt sich die folgende Gangformel

g = g^^(^it- 15°) + ^ (/- \b°Y + c (z-Zq)
wo z und Zq verschiedene Beobachtungsepochen bezeichnen.

Es ist nun der hauptsächlichste Zweck der Voruntersuchung, die in dieser

Gleichung enthaltenen Grössen a und b, welche man für längere Zeit als Con-
stanten betrachten kann, für jedes Chronometer zu ermitteln. Zu diesem Ende
wird der Gang der Instrumente beobachtet, während dieselben in Räumen auf-

gestellt sind, deren mildere Temperatur beliebig verändert und mit grosser

Schärfe ermittelt werden kann^). Man pflegt, um das Accelerations- oder Zeit-

glied später leicht eliminiren zu können, die Reihenfolge der Temperaturen so

zu wählen, dass eine symmetrische Anordnung in Bezug auf die Mitte der

Untersuchungszeit stattfindet. Um ein Beispiel zu geben, möge hier das Prüfun^s-

schema, welches auf den drei deutschen Chronometer-Observatorien bei Aus-

1) Eine nähere Beschreibung derartiger Apparate ist u. A. in den »Annalen der Hydro-

graphie und maritimen Meteorologie« Jahrgang 1894, Beiheft i, pag. 24 fif., sowie im »Archiv

der Deutschen Seewarte«, Jahrgang 1894, No. 4, pag. 13, gegeben.
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führung vollständiger Temperatur-Untersuchungen inne gehalten wird , kurz

erläutert werden. Die Instrumente werden nach einander je 10 Tage den

Temperaturen

30°, 25°, 20°, 15°, 10°, 5°, 5°, 10°, 15°, 20°, 25°, 30°

ausgesetzt. Bildet man nun die Mittelwerthe der Gänge während der symmetrisch

zur Mitte der Untersuchungszeit gelegenen Dekaden gleicher Temperatur, so

verschwindet bei Benutzung obiger Gangformel überall das Zeitglied, und es

bedarf zur Ermittelung der Temperatur Coefficienten nur der Auflösung von

6 Bedingungsgleichungen mit je drei Unbekannten. Einige weitere Verein-

fachungen, welche man unter strenger Berücksichtigung der Methode der kleinsten

Quadrate in diesem Falle bei der numerischen Rechnung anwenden kann,

sind in den »Annalen der Hydrographie u. s. w.« Jahrgang 1895, pag. 388 ff.,

gegeben.

Was die spätere Verwendung der in dieser Weise ermittelten Instrumental-

werthe anbetrifitt, so wird man im Allgemeinen nur die Temperatur-Coefficienten a

und h benutzen, da die Erfahrung gezeigt hat, dass die Grössen g^ und c sich

sehr bald ändern. Auch wird es meistens sowohl bei Vorausberechnungen als

bei Interpolationen zwischen einschliessenden Zeitbestimmungen genügen, dass

man zur Ermittelung des Uhrstandes unter Fortlassung des Zeitgliedes die ab-

gekürzte Form der Gangformel

6-=<^o+« {t- 15°) -^b {t- 15°)2

zu Grunde legt. Hierbei ist allerdings vorausgesetzt, dass die Intervalle zwischen

je zwei Zeitbestimmungen nicht zu lang sind; im anderen Falle ist ein graphi-

sches Ausgleichungsverfahren, welches im »Archiv der Seewarte«, Jahrgang 1894,

No. 4, pag. 45 ff. auseinandergesetzt ist, zu empfehlen. Da auch die Werthe

der Temperatur-Coefficienten sich im Laufe der Jahre zu ändern pflegen, so

wird es vortheilhaft sein, dass der Beobachter von Zeit zu Zeit eine Neu-

bestimmung dieser Grössen auf Grund der eigenen Beobachtungen vornimmt.

Ob es nothwendig ist, bei der Ausgleichungsrechnung auch das quadratische

Temperaturglied zu berücksichtigen, wird natürHcli von der Amplitude der

Beobachtungstemperaturen sowie von dem Genauigkeitsgrade abhängen, bis zu

welchem im gegebenen Falle die mittleren Tagestemperaturen festgestellt werden

können.

Eine zweite Ursache, durch welche Störungen im Gange des Chronometers

hervorgerufen werden können, ist die Veränderung der Luftfeuchtigkeit. Schon

von Tennant wurde (»Monthly Notices of the R. Astron. Soc, London«, Band 49)

die Vermuthung ausgesprochen, dass man diesem Elemente eine gangstörende

Wirkung zuschreiben müsse, allein erst durch die während der Jahre 1886 und 1887

ausgeführten verdienstvollen Arbeiten von Dr. C. F. W. Peters ist der Sinn und

die mittlere Grösse dieser Beeinflussung festgestellt worden. In grösserem Um-
fange und unter möglichstem Ausschluss aller anderen gangstörenden Ursachen

wurden diese Untersuchungen dann im Jahre 1888 auf der Deutschen Seewarte

fortgesetzt. Die relative Feuchtigkeit wurde hierbei von 26 § bis 93^ variirt, undj

es wurde mit Rücksicht auf die Verhältnisse an Bord besonders die hohe]

Feuchtigkeit während längerer Zeit zur Anwendung gebracht. Durch diese Unter-

suchungen wurde die von Peters bereits ermittelte Thatsache bestätigt, dass bei!

vermehrter Luftfeuchtigkeit eine Verzögerung des Chronometerganges eintritt;!

diese Einwirkung ist aber nicht (wie bei der Temperatur) eine regelmässige undj

unter denselben Feuchtigkeitsverhältnissen in gleichem Betrage wiederkehrende, esj

nimmt vielmehr die Empfindlichkeit des Instrumentes gegen die Beeinflussung!
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durch Feuchtigkeit im Allgemeinen ständig zu. Wie man hieraus folgern

kann, übt die Vermehrung der Feuchtigkeit erstens eine direkte Einwirkung

auf den Chronometergang aus, indem durch mikroskopische Niederschläge

auf Unruhe und Spirale eine Vergrösserung des Trägheitsmomentes der

schwingenden Theile eintritt; zweitens wächst die hygroskopische Wirkung in

dem Maasse, wie die Rost- und Schimmelpilzbildung, welche durch hohe Feuchtig-

keit stark befördert wird, zunimmt.

Caspari hat in einer Denkschrift, welche er im Jahre 1889 dem »Congr^s

de Chronometrie« in Paris vorlegte, eine andere Erklärung für diese Thatsachen

gegeben. Durch Versuche von Winnerl ist festgestellt worden, dass Pendeluhren

in vollkommen trockener Luft sehr schnell zum Stillstand gelangen. Man ist

durch diese Erscheinung zu der Vermuthung geführt worden, dass unter gewöhn-

lichen atmosphärischen Verhältnissen die mikroskopischen Feuchiigkeitsnieder-

schläge eine »einölende« (oder wohl besser: die Reibung vermindernde) Wirkung

auf das Räderwerk ausüben. Sobald in ähnlicher Weise beim Chronometer

durch vermehrte Feuchtigkeit die Widerstände verringert werden, wird sich die

Schwingungsweite vergrössern. Wie wir oben gesehen haben, werden nun seitens

der Fabrikanten die Chronometer fast ausnahmslos so regulirt, dass die grossen

Schwingungen ein wenig langsamer als die kleinen ausgeführt werden, es wird

also bei dieser anisochronen Regulirung die Vermehrung der Feuchtigkeit eine

Verzögerung des Ganges zur Folge haben. Wenn zweitens hohe Feuchtigkeit

so lange auf das Chronometer einwirkt, dass hierdurch Rost- und Schimmelpilz-

bildung erzeugt wird, so muss die Gangveränderung im verlierenden Sinne zu-

nehmen, weil der Rost eine Schwächung der Spirale und eine Vermehrung der

Masse aller schwingenden Theile herbeiführt. Die Entscheidung, ob die eine

oder die andere dieser Erklärungen zutreffend ist, würde sich dadurch erbringen

lassen, dass man Chronometer, welche im entgegengesetzten Sinne, wie sonst

üblich, anisochron regulirt sind, bei verschiedenen Feuchtigkeiten beobachtet.

Die vorstehenden Beobachtungsthatsachen haben zu der Erkenntniss geführt,

dass eine rechnerische Berücksichtigung der Feuchtigkeit bei den Gang-

bestimmungen ausgeschlossen ist, und dass es andererseits zweckmässig ist,

Vorrichtungen anzubringen, welche den Mechanismus vor dem Zutritt hoher

Feuchtigkeiten schützen. Dr. Peters suchte diesen Zweck dadurch zu erreichen,

dass er das Instrument mit einem möglichst hermetisch schliessenden Gehäuse

versah und besonders das Rohr für den Aufziehzapfen durch eine sorgfältig

gearbeitete Stopfbüchse abdichtete. Einige Fabrikanten haben in Verfolgung

des gleichen Princips noch eine besondere, im Innern des eigentlichen Gehäuses

liegende Schutzkapsel angebracht; andere haben sämmtliche durch das Gehäuse

hindurchgehende Schraubengänge beseitigt und das Zififerblattglas, statt es in

einen abschraubbaren Ring einzusprengen, auf einen breiten Metallrand auf-

geschlififen. Mehrjährige Erfahrungen haben aber gezeigt, dass diese nahezu

hermetischen Chronometergehäuse, welche beim Gebrauch der Instrumente am
Lande ihrem Zwecke ausreichend entsprechen, sich auf See nicht bewähren.

Es lässt sich trotz aller Abdichtung nicht vermeiden, dass die Aussenluft im

Laufe der Jahre in Folge der Luftdruckschwankungen in das Gehäuse tritt;

dabei dringen natürlich auch die auf See stets hohen Feuchtigkeiten in das Uhrwerk.

Man hat auf Grund dieser Erfahrungen in der Deutschen Marine neuerdings die

Anwendung der hermetischen Verschlüsse wiederum verlassen. Zweckmässiger

für den Seegebrauch ist es sicher, nach Dr. Neumayer's Vorschlage an Bord

die Chronometer in einem Spinde aufzubewahren, in welchem eine mittlere
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Feuchtigkeit von 50— 55^, entsprechend der Feuchtigkeit am Lande, constant

erhalten werden kann. Die Entwässerung der Luft wird in diesem Falle durch

Anwendung von Chlorcalcium bewirkt. Im »Archiv der Seewarte», Jahr-

gang 1894, No. 4, pag, 8 und 20 ist die genauere Einrichtung eines derartigen

Chronometer-Spindes angegeben.

Um den Einfluss der Luftdruckveränderungen auf den Gang des Chrono-

meters zu ermitteln, wurden bereits von Urban Jürgensen ausgedehnte Unter-

suchungen vorgenommen, welche zu scheinbar einander widersprechenden Resul-

taten führten. Jürgensen beobachtete, dass bei Luftdruckverminderungen zwar

in allen Fällen eine Vergrösserung der Schwingungsamplitude eintrat; der Gang
der Instrumente aber änderte sich ziemlich beträchtlich, theils im gewinnenden,

theils im verlierenden Sinne. Der Grund der ersten Erscheinung ist in dem
geringeren Luftwiderstande zu suchen, welchen Unruhe und Spirale bei der

Schwingung erfahren; eine Erklärung für die letztere Beobachtung ist durch die

Mängel des Isochronismus gegeben. Da Urban Jürgensen bei seinen Versuchen

den Luftdruck bedeutend verminderte, so mussten schon geringe Unvollkommen-

heiten der Regulirung stark auf den Gang einwirken. Dr. Hilfiker wiederholte

vor mehreren Jahren diese Versuche und fand als extreme Werthe, dass der

Druckzunahme von 1 mm bei dem Chronometer Granjean No. 96 eine Gang-

veränderung von -h 0-'"0042 und bei dem Chronometer Granjean No. 110 eine

Gangveränderung von +0''0170 (im verlierenden Sinne) entsprach. Die Ueberein-

stimmung der Vorzeichen erklärt sich dadurch, dass man jetzt allgemein bei der

Reglage von dem strengen Isochronismus in dem oben mehrfach besprochenen

Sinne abzugehen pflegt i).

Villarceau hat in den »Annalen der Pariser Sternwarte« (Band 7) auf

theoretischem Wege nachgewiesen, dass der Einfluss der Veränderungen des

Luftdruckes auf den Gang des Instrumentes ein verschwindend kleiner ist, wenn

der Isochronismus strenge oder doch wenigstens nahezu hergestellt ist. Man
wird deshalb in der Praxis im Allgemeinen auch keine Veranlassung haben, die

Gangformel eines Chronometers um ein vom Luftdruck abhängiges Glied zu

vermehren; auszunehmen wären vielleicht nur die vereinzelten Fälle, wo ein

stark anisochrones Instrument in wesentlich verschiedenen Meereshöhen benutzt

wird, doch dürften auch dann die uncontrolirbaren, durch den Transport ver-

ursachten Gangstörungen die Sicherheit des Resultates in Frage stellen.

Wie schon im Eingange dieses Artikels hervorgehoben, bedient man sich

des Chronometers, um die Diff"erenz der geographischen Länge zweier Beob-

achtungsorte durch Zeitübertragung zu ermitteln. Die bei diesen Transporten

unvermeidlichen Erschütterungen beeinflussen, wie bereits pag. 634 erwähnt, eben-

falls den Gang des Chronometers. Um den Sinn und die Grösse dieser Ein-

wirkung festzustellen, wurden im Jahre 1888 auf der deutschen Seewarte aus-

gedehnte Untersuchungen mit Hilfe eines lotirenden Schaukel-Apparates ausge-

führt, durch welchen die Bewegungen und Erschütterungen des Transportes, unter

besonderer Berücksichtigung der Schiffsbewegungen, nachgeahmt und einer Anzahl

1) Aus diesen sowie aus früheren Darlegungen muss sicli die Erkenntniss ergeben, dass^

es gewiss höchst fehlerhaft ist, wenn der Regleur über ein geringes Maass hinaus den Iso-

chronismus zu Gunsten einer leichteren Temperatur-Compensation Preis giebt. In Bezug

hierauf sagt Louis Berthoud sehr treffend: »Man hat die Spiralfeder sehr oft die Seele

der Uhr genannt; sie kann aber nur als vernünftige Seele bezeichnet werden, wenn sie iso-

chron ist.«
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Chronometer mitgetheilt wurden. Es zeigte sich, dass die Grösse der hierdurch

herbeigeführten Gangveränderungen ungleich ausfiel, und es ist anzunehmen,

dass diese Werthe in erster Linie von dem Gewichte der Unruhe, sowie von

der Elasticität und Länge der Spiralfeder abhängig sind. Besonders starke

Gangveränderungen erlitt (nach einer Untersuchung aus dem Jahre 1882) ein

Chronometer, welches mit einer sehr leichten Unruhe versehen war. Als Mittel-

werthe der Gangveränderung sämmtlicher Chronometer ergaben sich bei den

einzelnen Bewegungsarten des Apparates die folgenden Beträge:

beim einfachen Rotiren des Apparates (entsprechend einer

Vorwärtsbewegung) — 0^*16 gewinnend

beim Rollen oder Schlingern (schaukelnde Bewegung in der

Ebene senkrecht zur Richtung der Vorwärtsbewegung) — 0"25
,,

beim Stampfen (schaukelnde Bewegung in der durch die

Richtung der Vorwärtsbewegung gelegten Vertikalebene) — 0*02 „

beim Rollen und Stampfen . . — L26 „

beim Rollen und Stampfen mit vertikalen Stössen ... — r52 ,,

Es erzeugten somit alle Bewegungsarten ein Acceleriren, und es erreichte

die Gangveränderung in diesem Sinne einen besonders hohen Betrag bei An-

wendung der combinirten Bewegungen und beim Hinzutreten vertikaler Stösse.

Es kann ferner die Zuverlässigkeit eines Chronometers dadurch sehr leiden,

dass einzelne Theile permanenten Magnetismus annehmen; dieser Fall wird

hauptsächlich dann eintreten, wenn sich das Instrument längere Zeit in der

Nähe eines starken Magneten, grosser Eisenmassen oder einer Dynamo-Maschine

befunden hat. Man kann das Vorhandensein derartiger Störungen sehr einfach

dadurch ermitteln, dass man die Gänge mit einander vergleicht, welche sich

bei Aufstellung des Instrumentes in verschiedenen Azimuthen ergeben. Ist nun

ein solcher Fall eingetreten, so wird es sich kaum verlohnen, auf das Chrono-

meter eine der vielen Methoden zur Anwendung zu bringen, welche während

der letzten Jahre zur Beseitigung des permanenten Magnetismus bei Taschen-

uhren in Vorschlag gebracht worden sind. Die Erfahrung hat gezeigt, dass in

vielen Fällen im Laufe der Zeit der frühere magnetische Zustand wieder hervor-

getreten ist. Es ist deshalb dringend zu empfehlen, dass bei einem Chronometer,

welches einmal permanenten Magnetismus angenommen hat, sämmtliche magneti-

schen Theile entfernt und durch neue Stücke ersetzt werden.

Von Krusenstern, Mouchez u. A. ist die Vermuthung ausgesprochen

worden, dass die atmosphärische Elektricität einen nicht unbedeutenden Einfluss

auf den Chronometergang besitzt; auch Caspari führt an, dass er derartige

Störungen bei regenlosen Gewittern in Cochinchina beobachtet habe, dass er

aber in Ermangelung aller electrometrischen Messungen nicht im Stande gewesen

sei, irgend welche Gesetzmässigkeit dieser Wirkung zu erkennen. Diese von

Caspari erwähnten Fälle sind aus dem Grunde besonders bemerkenswerth, weil man

hier nicht, wie sonst meistens, den Eintritt von Gangstörungen auf die plötzliche

Vermehrung der Luftfeuchtigkeit zurückführen kann. — Prof. Gelcich erwähnt

folgende vereinzelte Beobachtung i). Während der Fahrt der französischen Fregatte

»Coquille« von Amboina nach Port Jackson im Jahre 1823 schlugen mehrere

Blitze in der Nähe des Schiftes ein. Beim Ansegeln der Insel Timor bemerkte

*) Gelcich, Geschiclite der Uhrmacherkunst, vierte Aufl., pag. 131.
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man auffallende Differenzen im Stande der drei Chronometer, und nach der

Ankunft fand man folgende Gänge

+ 7^-0 — 18^-7 + 27^-6,

während frühere Beobachtungen die Werthe

— 5^-3 — 26^-2 + 10^-1

ergeben hatten. — Es wäre wünschenswerth, dass auch in weiteren Kreisen

diesen interessanten und selten vorkommenden Erscheinungen Beachtung ge-

schenkt würde.

Eine weitere Ursache, durch welche Gangstörungen herbeigeführt werden

können, bilden die mit der Zeit eintretenden Veränderungen in der Molekular-

Structur der Metalle. Dieselben pflegen sich besonders dann bemerkbar zu

machen, wenn das Chronometer durch plötzliche starke Temperatur-

Veränderungen oder Erschütterungen betroffen worden ist. Es werden nun

zwar bei vorsichtiger Behandlung extreme Fälle dieser Art kaum eintreten können,

doch ist anzunehmen, dass selbst geringere thermische oder mechanische Er-

schütterungen den molekularen Zustand der Metalle, besonders der Unruhe und

Spirale, ebenfalls schon beeinflussen. Ausserdem bringt die schwingende

Bewegung selbst im Laufe der Zeit beim Regulator unverkennbar Veränderungen

in der molekularen Lagerung hervor. Es ist in gleicher Weise wie bei Kanonen
und lange benutzten Hängebrücken constatirt worden, dass die an Bruchflächen

erkennbare , ursprünglich faserförmige Structur der Metalle allmählich in ein

krystallinisches Gefüge übergeht und dass die Cohäsion sowie die Elasticität

wesentlich abnimmt. Durch letzteren Umstand werden in Bezug auf die Spirale

Störungen der Schwingungsdauer und des Isochronismus sowie in Bezug auf die

Unruhe Veränderungen der compensirenden Wirkung hervorgebracht. Da die

genannten Veränderungen in der molekularen Lagerung bei sorgfältig gearbeiteten

Instrumenten aber nur ganz allmählich einzutreten pflegen, so wird der aus

dieser Ursache stammende Fehler im Uhrgange nur dann einen erheblichen

Betrag annehmen, wenn das Intervall zwischen je zwei Zeitbestimmungen sehr

gross ist.

Es ist ferner eine oft beobachtete Erscheinung anderer Art zu besprechen,

welche gleichfalls auf molekulare Veränderungen in der Spirale zurückzuführen

ist. Durch das Biegen der Spiralenden in die Form der von Phillips angegebenen

Curven - vorzüglich wenn dies mit einer kalten Zange ausgeführt wird —
werden im Spiraldrahte starke Spannungen hervorgebracht, welche sich erst im

Laufe einiger Zeit wieder zu verringern pflegen. Jede Verminderung der

Spannung hat eine Vergrösserung der Elasticität zur Folge, und diese wiederum

bewirkt, wie die oben aufgestellte Gangformel zeigt, ein starkes Voreilen des

Chronometers. Die Gangänderung in diesem Sinne tritt in geringerem Grade

auf, wenn das Biegen der Spiralenden mit einer blauheissen Zange ausgeführt

wird, weil dann das Entstehen von Oberflächenspannungen wesentlich verringert

wird. Auch kommt der grössere oder geringere Härtegrad des Spiraldrahtes

hierbei wesentlich in Betracht: in weichen Spiralfedern geht der Ausgleich der

vorhandenen Spannungen schneller vor sich als in härteren, und es wird deshalb

bei ersteren das Acceleriren kürzere Zeit andauern als bei letzteren. Es ist in-

dessen nicht vortheilhaft, Spiralfedern von gevingemi Härtegrade zu wählen, weil

dieselben schon nach Verlauf weniger Jahre schwankende und unzuverlässige

Gänge zeigen und als vollkommen abgenutzt wieder beseitigt werden müssen.

Andererseits darf auch der Fabrikant nicht in das andere Extrem gehen und zu

harte Spiralen anwenden, weil die in diesem Falle auftretenden Spannungen
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meistens eine sich über Jahre erstreckende Acceleration hervorrufen und weil

derartige Federn leichter zum Brechen neigen.

EndHch sind hier noch die Wirkungen zu berücksichtigen, welche durch

die mit der Zeit eintretenden Veränderungen in der Beschaffenheit des Oeles

auf den Gang des Instrumentes ausgeübt werden. Hierbei kommt in erster Linie

das Oel in Betracht, welches als Schmiermittel der Unruhzapfen dient. Wenn
sich altes, durch metallische Beimengungen verunreinigtes oder durch den Sauer-

stoff der Luft angegriffenes oder verdicktes (»verharztes«) Oel im Zapfenloche

befindet, so wird der Reibungswiderstand vergrössert und die Amplitude der

Unruhe verringert werden. Nun sind, wie wir früher gesehen haben, die Chrono-

meter meistens nicht vollkommen isochron, sondern der Art reguiirt, dass die

kleinen Schwingungen ein wenig schneller als die grossen ausgeführt werden.

Wenn also in Folge der Verdickung des Oeles die Unruhe im Laufe der Zeit

zu kleineren Schwingungen übergeht, so tritt ein Voreilen im Gange ein. Diese

Wirkung wird in den meisten Fällen den verzögernden Einfluss, welcher sich

aus der vermehrten Zapfenreibung ergiebt, noch wesentlich übertreffen. Die

häufig gemachte Beobachtung, dass Chronometer, welche mehrere Jahre hindurch

ohne Erneuerung des Oeles benutzt wurden, einen stark voreilenden Gang zeigen,

ist in den meisten Fällen auf diesen Umstand zurückzuführen.

Wie die Erfahrung lelirt, nimmt die Verdickung des Chronometeröls sehr

sclmell zu, wenn sich das Instrument in sehr trockener Luft befindet, d. h. wenn
die atmosphärische Feuchtigkeit unter 40^ sinkt. Auch das Aussehen des Oeles

ändert sich unter solchen Verhältnissen sehr bald: einige Oelsorten nehmen
eine bräunliche bis tiefbraune, andere eine grüne Färbung an. Vielleicht ist

das Auftreten der letzteren Färbung, welche man besonders in den Zapfenlöchern

des Räderwerkes bemerkt, dem Umstände zuzuschreiben, dass diese Oelsorten

von vorne herein nicht vollkommen säurefrei sind oder in Folge fortschreitender

Zersetzung säurehaltig werden , in diesem Zustande die Messingtheile etwas

angreifen und durch die metallischen Beimengungen dann eine grüne Färbung

erhalten.

Aus den bisherigen Darlegungen ergiebt sich die Erkenntniss, dass man nur

dann von einem Chronometer ein regelmässiges Verhalten erwarten darf, wenn

es gelingt, die Einwirkung der vielen gangstörenden Ursachen fernzuhalten oder

wenigstens bedeutend abzuschwächen. Es sollen deshalb im Folgenden die

Vorschriften für eine zweckmässige Behandlung des Chronometers gegeben

werden. ^

Da die Veränderungen der Temperatur und hohe Feuchtigkeiten, wie wir

gesehen haben, sehr bedeutende gangstörende Wirkungen ausüben, so ist es in

erster Linie wichtig, einen solchen Aufbewahrungsort für das Instrument zu

wählen, an welchem stets eine möglichst constante Temperatur (etwa 15°—20° C.)

und ein mittlerer Feuchtigkeitsgrad (etwa 50^—60^) herrschen. Man wird wohl

in den meisten Fällen das Chronometer in einem geschlossenen Schranke auf-

bewahren, es muss dann dafür Sorge getragen werden, dass das Instrument beim

Oeffnen der Schrankthür sowie der Zimmerthüren keine Erschütterungen erleidet.

Ist man gezwungen, das Chronometer frei autzustellen, so lässt man es am
besten in seinem Ueberkasten und schützt es während der Nacht durch Ueber-

breiten einer trockenen Wolldecke. Letztere Vorsicht ist besonders während

des Aufenthaltes in den Tropen zu empfehlen. Das Gehäuse des Chronometers

soll bei einer festen Aufstellung stets frei in der cardanischen Aufhängung

schweben; es ist aber sehr wichtig, dass nach jedem Gebrauche sowie nach
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jedem Aufziehen auf ein genau horizontales Einspielen des Zifferblattes geachtet

und unter Umständen eine Justirung der Aufhängungsvorrictitung ausgeführt

wird. Geneigte Lagen üben einen bedeutenden Einfluss auf den Gang aus. In

Bezug auf Taschenchronometer möge noch die Bemerkung hinzugefügt werden,

dass man dieselben am besten stets in einer Lage (entweder horizontal oder
vertikal) autbewahrt. — Da man für eine sorgfältige Bestimmung des Ganges der

Kenntniss der mittleren Tagestemperatur bedarf, so wird man passend zwei

Extrem-Thermometer in der Nähe des Chronometers anbringen. Der Mittel-

werth der täglichen Ablesungen wird stets sehr nahe die mittlere Tages-

temperatur ergeben.

Während der Benutzung des Chronometers bei der Beobachtung bewahre
man dasselbe möglichst vor extremen Temperaturen und vor feuchter Luft.

Beobachtet man am Tage im Freien, so stelle man das Instrument in den

Schatten ; ein ausgespannter und in geeigneter Weise festgebundener Regenschirm
bietet einen guten Schutz gegen die Sonnenstrahlen. Bei starkem Frost über-

decke man das Chronometer mit Ausnahme des Zifferblattes mit wollenem

Zeuge. Man schütze ferner das Instrument, um Niederschläge im Innern des

Werkes zu vermeiden, möglichst vor schroffen Temperaturveränderungen.

Das Aufzielien des Chronometers ist täglich zur gleichen Stunde aus-

zuführen; man zähle dabei die Anzahl der Umdrehungen und drehe zuletzt

sehr vorsichtig. Nach Beendigung des Aufziehens bringe man das Gehäuse
vorsichtig wieder in die horizontale Lage. Beim Aufziehen eines Taschen-

Chronometers drehe man nur den Schlüssel bezw. den Aufziehknopf, nicht aber

die Uhr

Vor jedem Transporte des Chronometers ist das Gehäuse durch den Arretir-

hebel festzustellen und die Klemmschraube des letzteren anzuziehen. Man ver-

säume diese Vorsicht selbst dann nicht, wenn man eine geringe Stellenveränderung,

z. B. von einem Zimmer zum anderen, vorzunehmen gedenkt. — Während eines

Transportes ist die grösste Vorsicht bei allen Bewegungen zu beobachten: Das
Instrument muss stets so gehalten werden, dass das Zifferblatt in horizontaler

Lage verbleibt; jede Erschütterung und jede schnelle Drehung in horizontaler

Richtung ist sorgfältig zu vermeiden. Die letztgenannte Bewegung kann nämlich

unter Umständen bewirken, dass die Schwingungsamplitude der Unruhe sich so

wesentlich vergrössert, dass der Auslösungszahn der kleinen Rolle bei einer

Schwingung die Goldfeder zwei Mal passirt; es wird in diesem Falle das

Hemmungsrad um zwei Zähne und der Secundenzeiger um zwei halbe Secunden

bei einer Doppelschwingung fortschreiten. Da nun der Regulator nach einem

derartigen Ueberschwingen nicht sofort wieder seine normale Schwingungsweite

annimmt, so wird der gleiche Vorgang bei den nächsten Schwingungen meistens

wiederum stattfinden und somit eine beträchtliche Standveränderung hervorrufen.

Als unmittelbare Nachwirkung pflegt dann eine Gangveränderung im verlierenden

Sinne aufzutreten, weil in Folge der erhöhten Spannung der Spirale die Elasti-

cität derselben zeitweise verändert, und zwar meistens verringert wird. Eine

sehr gewaltsame horizontale Drehung kann sogar, wie mehrfach vorgekommen,

ein Zerspringen der Spiralfeder herbeiführen. — Andererseits ist auch häufig

beobachtet worden, dass durch eine schnelle horizontale Drehung, welche der

Schwingung der Unruhe nahezu gleich, aber der Richtung nach entgegengesetzt

war, ein Stillstehen des Chronometers hervorgebracht worden ist. Man möge
es sich daher zur Regel machen, ein Chronometer niemals in kürzerer Zeit als

10 Secunden um 360° zu drehen.
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Es empfiehlt sich ferner auf einem Transporte, bei welchem das Chrono-

meter getragen wird, sowie auf kürzeren Reisen den gepolsterten Ueberkasten zu

benutzen; es wird hierdurch das Instrument schon wesentlich vor schroffen

Temperaturübergängen, sowie vor dem Zutritte feuchter Luft geschützt sein.

Lässt es sich vermeiden, so benutze man während eines kürzeren Transportes

nicht eine Droschke oder Pferdebahn, sondern trage das Chronometer mit der

Hand an seinen Bestimmungsort, weil erfahrungsgemäss durch die beim Fahren

stattfindenden Erschütterungen häufig Gangveränderungen hervorgebracht worden

sind. Bleibt während einer längeren Reise das Chronometer unter der Obhut
einer zuverlässigen Person, so wird man am besten in folgender Weise verfahren.

Man nehme das Gehäuse vollständig aus der kardanischen Aufhängung heraus

(indem man die vordere, durch den Ring hindurchgehende Schraube löst), um-

hülle dasselbe mit einigen Bogen Seidenpapier und verpacke es dann sorgfältig

in einem kleinen, mit Werg oder Watte gefüllten Korbe; letzteren behalte man
während der Fahrt im Personenwagen. Soll ein Chronometer mit der Post

befördert werden, so empfiehlt es sich, die Unruhe durch einen Uhrmacher fest-

stellen zu lassen. Für den Fall, dass der Beobachter durch die Umstände
gezwungen ist, diese Manipulation selbst auszuführen, mögen hier folgende

praktische Winke gegeben werden. Man lasse, wenn die Zeit es erlaubt, zu-

nächst das Chronometer vollständig ablaufen, setze das Gehäuse durch den

Arretirhebel fest und schraube das Zifierblattglas ab. Nun lege man die Finger

der linken Hand rund herum auf den Rand des Zifferblattes und kehre das

ganze Instrument mit der rechten Hand um; es wird hierdurch das Werk
meistens schon aus dem Gehäuse heraus in die geöffnete linke Hand gleiten.

Sollte dies nicht eintreten, so löse mnn wiederum den Arretirhebel, wende das

Gehäuse halb um und drücke das Werk mit Hilfe des auf den Aufziehzapfen

gesetzten Schlüssels vorsichtig ein wenig aus dem Gehäuse heraus. Die linke

Hand bleibt, um ein Herausfallen des Werkes zu verhindern, während der

letzteren Manipulation in der vorhin beschriebenen Stellung. Es ist hierbei

natürlich jede Berührung der Zeiger und des Werkes sorgfältig zu vermeiden.

Man lege jetzt das herausgenommene Werk in umgekehrter Stellung (Zifferblatt

unten, Platine oben) auf das durch den Arretirhebel festgestellte Gehäuse,

bringe — falls sich das Chronometer noch in Gang befindet — durch ein vor-

sichtig gegen die Unruhe gehaltenes weiches Papier das Instrument zum Stehen

und nehme das Feststellen der Unruhe vermittelst zweier kleiner Korkkeile vor.

Dieselben sind mit einer Pincette ungefähr an denjenigen Stellen unter die

Reifen der Unruhe zu schieben, wo dieselben mit der Speiche zusammenhängen;
niemals darf die Unruhe in der Nähe ihres freien Endes festgestellt werden.

Auch vermeide man, die Korke zu fest unterzuschieben, weil hierdurch leicht

ein Verbiegen der Unruhe oder ein Brechen der Unruh-Axe herbeigeführt werden

kann ; die Keile sollen nur so fest haften, um eine schwingende Bewegung der

Unruhe während des Transportes zu verhindern. Der benutzte Kork muss neu,

trocken und darf nicht brüchig sein. Die Berührung der Correctionsschrauben

an der Unruhe ist stets zu vermeiden. War das Chronometer vollständig ab-

gelaufen, so ist es vortheilhatt, nach dem Feststellen die Schnecke um etwa

eine Viertelumdrehung (nicht mehr) aufzuziehen, um zu verhindern, dass das

Hemmungsrad während des Transportes hin- und hergeschleudert wird und sich

möglicherweise mit der Spitze eines Zahnes genau auf den Rubinzahn der Un-

ruhe setzt. Hierdurch kann bei dem späteren Ingangsetzen eine Verletzung des

Hemmungsrades oder gar ein Bruch der Unruh-Axe herbeigeführt werden. Ist

Valentiner, Astronomie. I. 42
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dagegen die Zugfeder ein wenig gespannt, so wird sich ein Zahn des Hemmungs-
rades mit leichtem Drucke an den Ruhestein legen und eine Bewegung des

Hemmungsrades wird hierdurch verhindert werden.

Ist ein Chronometer abgelaufen oder ohne äussere Veranlassung stehen

geblieben, so setze man es, um ein unnöthiges Stellen der Zeiger zu vermeiden,

erst dann wieder in Gang, wenn die auf dem Zififerblatte angezeigte Zeit heran-

gekommen ist. Man fasse, nachdem das Instrument vollständig aufgezogen und

das Gehäuse durch den Arretirhebel festgestellt worden ist, mit beiden Händen
den Kasten und gebe ihm eine sanfte horizontale Drehung um etwa 60°—90°.

Befindet sich das Chronometer in unverletztem Zustande, so wird die Unruhe

hierdurch wieder in Schwingung kommen. Bleibt ein Chronometer zum
zweiten Male ohne äussere Veranlassung stehen, so ist es nicht rathsam, ein

nochmaliges Ingangsetzen vorzunehmen, weil man annehmen muss, dass das

Instrument reparaturbedürftig ist und weil der Schaden sich in den meisten

Fällen vergrössert, wenn das Chronometer unter diesen Umständen in Gang er-

halten wird. Soll ein nicht in gehendem Zustande befindliches Chronometer

transportirt werden, so ist die Unruhe stets festzustellen. Auch wenn ein

Chronometer, welches bisher ein gutes Verhalten gezeigt hat, andauernd einen

stark schwankenden Gang annimmt, wird es aus den oben erwähnten Gründen

sich empfehlen, das Instrument ablaufen zu lassen und ausser Gebrauch zu

stellen. Ebenso wird man verfahren, wenn ein zunehmendes starkes Re-

tardiren beobachtet wird, da dies auf ein Rosten der Spirale deutet und ein

Zerspringen derselben bei Fortsetzung der schwingenden Bewegung zu be-

fürchten ist.

Es wurde oben erwähnt, dass das Stellen der Zeiger möghchst zu vermeiden

ist. Für den Fall, dass dennoch eine derartige Aenderung aus irgend einem

Grunde wünschenswerth erscheint, mögen hier die folgenden practischen Rath-

schläge beigefügt werden. Nachdem man das Gehäuse durch den Arretirhebel

festgestellt und den Glasdeckel vorsichtig abgeschraubt hat, führe man den

Minutenzeiger mit Hilfe des auf das Vierkant gesetzten Schlüssels in rechts-

drehen dem Sinne bis zur richtigen Einstellung. Eine Bewegung im entgegen-

gesetzten Sinne darf nie ausgeff'hrt werden, weil hierdurch eine Verletzung der

Zähne des Hemmungsrades oder gar ein Bruch der Unruh-Axe leicht herbei-

geführt werden kann. Da es aus ähnlichen Gründen nicht rathsam ist, eine

Verschiebung des Secundenzeigers vorzunehmen, so ist der Minutenzeiger so

einzustellen, dass er mit dem Secundenzeiger übereinstimmt, d. h. es muss

ersterer genau über einem Striche der Theilung stehen, wenn letzterer die

Secunde Null passirt. Schliesslich überzeuge man sich, ob nach der Einstellung

der Minutenzeiger frei über den Stundenzeiger hinweggehen kann; im anderen

Falle würde nämlich sehr bald ein Stillstand des Uhrwerks eintreten.

Es möge als Regel festgehalten werden, dass das Chronometer etwa alle

drei Jahre gereinigt und mit frischem Oel versehen werde. Indessen dürfte

gelegentlich eine weitere Benutzung während eines vierten und fünften Jahres

keine Bedenken haben, wenn das Instrument sich stets unter günstigen äusseren

Bedingungen befunden liat. Man wird im Allgemeinen gut thun, die Reinigung

oder Reparatur dem Verfertiger des Instrumentes zu übertragen; diese Wahl ist

besonders dann zu empfehlen, wenn das Chronometer mit einer complicirten

Hilfscompensation versehen ist, deren richtige Einstellung langjährige Erfahrung

auf einem Sondergebiete der Reglage erfordert. C. Stechert.
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Coordinaten. in der Astronomie bedient man sich zur Bestimmung der

Lage der Gestirne an der scheinbaren Himmelskugel der sphärischen Coordinaten,

indem man einige bestimmte grösste Kreise als Fundamentalkreise ansieht.

Namentlich drei solcher Kreise kommen zur Anwendung, erstens der Horizont,

zweitens der Aequator, drittens die Ekliptik.

1) Der Horizont. Die die Oberfläche der Erde im Beobachtungsort be-

rührende Ebene schneidet die Himmelskugel in einem grössten Kreise, welcher

die sichtbare von der unsichtbaren Hemisphäre trennt und der Horizont
des Beobachtungsortes heisst. Eine Ebene, welche parallel dieser durch den
Erdmittelpunkt gelegt wird, bildet den wahren Horizont, im Gegensatz zum
vorher erwähnten scheinbaren Horizont. Die Pole des Horizontes heissen

Zenith (Scheitelpunkt) und Nadir (Fusspunkt), ersterer in der sichtbaren,

letzterer in der unsichtbaren Hemisphäre gelegen. Die Richtung nach dem
Zenith resp. Nadir ist die Verticale, sie fällt mit der Richtung der Lothlinie

zusammen und die durch die Pole des Horizontes gelegten grössten Kreise

heissen Vertic alkreise. Zwei derselben sind von besonderer Wichtigkeit,

nämlich erstens der Meridian, d. i. derjenige Verticalkreis, der durch die Erd-

axe geht, er schneidet den Horizont in dem Süd- und Nordpunkt. Senkrecht

zum Meridian steht der andere Verticalkreis, welcher der erste Vertical heisst,

er schneidet den Horizont im Ost- und Westpunkt. Es sind daher Ost-

und Westpunkt die Pole des Meridians, Süd- und Nordpunkt die des ersten

Verticals.

Die Höhe eines Sternes ist der Bogenabstand des Sternes vom Horizont,

gezählt auf dem durch den Stern gelegten Verticalkreis. Sie wird von 0° (im

Horizont) bis 90° (im Zenith) gezählt. Die Depression (über dieselbe s. d. Art.

Sextant) gilt als negative Höhe. Anstatt der Höhe findet sich häufig Zenith-

di stanz angegeben, welche der Bogenabstand des Sternes vom Zenith, gezählt

auf demselben Verticalkreise, ist; die Depression wird über 90° hinüber gezählt.

Das Azimuth ist der Bogenabstand zwischen dem durch den Stern gelegten

Verticalkreis und dem Meridian, gezählt auf dem Horizont von Süd durch West,

Nord, Ost bis Süd, von 0—360°, oder der Winkel, welchen der Verticalkreis

des Sternes mit dem Meridian am Zenith bildet. In der Nautik zählt man das

Azimuth von Nord durch Ost bezw. West nach Süd von — 180° und muss dann

ein östliches und westliches Azimuth unterscheiden. Höhe und Azimuth bilden

die Coordinaten des Sternes bezogen auf den Horizont als Fundamentalebene.

Wollte man für diese sphärischen Coordinaten zur Ortsangabe rechtwinklige

benutzen, so würde für letztere die X- und K-Axe in der Ebene des Horizontes

liegen, erstere positiv nach Süden, letztere nach Westen gerichtet sein, die

Z-Axe aber nach dem Zenith, und es wäre

X = cos h cosA

y = cos h sinA
z = sin h,

wobei die Entfernung, so lange es sich nicht um Körper des Sonnensystems

handelt, ausser Betracht bleibt.

Kleine, dem Horizonte parallele Kreise nennt man Horizontalkreise oder

Almucantarate (s.d. danach benannte Instrument, sowie auch Universalinstrument),

2) Der Aequator. Der Aequator ist derjenige grösste Kreis der Sphäre,

dessen Ebene mit der Ebene des Erdäquators zusammenfällt und daher senk-

recht zur Erdaxe ist. Letztere verlängert fällt mit der Axe des Himmelsäquators

42*
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zusammen, die Endpunkte bilden den Nord- und Südpol. Der Aequator theilt

die Himmelskugel in die nördliche und südliche Hemisphäre. Zweimal im

Jahr, im Frühjahr und im Herbst, befindet sich die Sonne im Aequator. Die-

jenigen grössten Kreise, welche durch die Weltpole gehen, heissen Deklinations-

oder Stundenkreise; die kleinen Kreise, welche man sich parallel dem
Aequator gezogen denken kann, heissen Parallelkreise. Da der Meridian

ebenfalls durch die Erdaxe geht, ist er auch ein Stundenkreis.

Deklination eines Sternes ist der Bogenabstand des Sternes vom Aequa-

tor, gezählt auf dem durch den Stern gelegten Stundenkreis. Sie wird vom

Aequator ausgehend von 0° bis ±90° gerechnet, je nachdem sich der Stern auf

der nördlichen oder südlichen Hemisphäre befindet, und man spricht von nörd-

licher oder positiver und südlicher oder negativer Deklination. An Stelle der

Deklination wird vielfach, namentlich in England, Poldistanz und zwar Nordpol-

distanz (wenn nichts anderes bemerkt) angewandt, sodass die Deklination 6=90°

—

p
(Poldistanz) ist. Wenn p grösser als 90° ist, so ist also die Deklination negativ.

Diese Zählweise, welche den Vortheil hat, dass bei den Angaben das ver-

schiedene Zeichen unnötig ist, (z. B ist dies von grossem Werth bei astronomischen

Telegrammen, da hier nicht allein ein Wort gespart, sondern auch eine gefähr-

liche Fehlerquelle vermieden wird) aber andererseits für die Rechnung und

Uebersichtlichkeit in vielen Fällen Unbequemlichkeit bietet, kommt immer mehr

in Abnahme.

Der Stunden Winkel ist der Bogenabstand des durch den Stern gelegten

Stundenkreises von dem Meridian, gezählt von letzterem von Süd durch West,

Nord, Ost bis Süd von — 360", oder von 0^' bis 24^^ auf dem Aequator, oder

der sphärische Winkel, welcher am Pol des Aequators von dem durch den

Stern gelegten Stundenkreis mit dem Meridian gebildet wird. Letztere Zähiweise

gründet sich darauf, dass ein beliebiger Punkt des Aequators in 24 Stunden in

Folge der Drehung der Erde um ihre Axe die ganze Peripherie von 360° durch-

läuft. Es ergiebt sich daher
\h = 15° und 1° = 4'«

P" = 15' 1' = 4^

P = 15" 1" = 0^-06667,

wobei bemerkt werden mag, dass in der Astronomie die Minuten und Secunden

nach Zeit oder Bogenmaass streng dadurch unterschieden werden, dass im ersteren

Falle die Bezeichnung, wie oben, "«> -^ ist, im letzteren dagegen die auch sonst

übliche '>". Die Verwandlung beider Zählweisen in einander wird sehr oft

gebraucht. Vielfach existiren Hilfstafeln, die aber bei folgender, sich aus obigen

Verhältnissen sofort ergebender Regel sämmtlich überflüssig sind. Wenn Bogen-

maass in Zeitmaass zu verwandeln ist, so dividire man die Zahl der Grade durch

15, wodurch die Zahl der Stunden erhalten wird, den Rest multiplicire man mit

4 und addire hierzu die Zahl der durch 15 dividirten Bogenminuten, was die

Zahl der Zeitminuten giebt, den Rest der Bogenminuten multiplicirt man wieder

mit 4, addirt dazu die durch 15 dividirte Anzahl der Bogensecunden und ihrer

Theile, hat damit die Zahl der Zeitsecunden nebst deren Bruchtheilen. Für

den umgekehrten Fall multiplicire man die Zahl der Stunden mit 15, addire

zum Produkt die Zahl der durch 4 getheilten Minuten, wodurch sich die

Grade ergeben; man multiplicirt dann den bei der Division verbleibenden Rest

mit 15, addirt dazu die Zahl der durch 4 getheilten Secunden uud erhält damit

die Zahl der Bogenminuten; endlich multiplicirt man den verbleibenden Rest

mit 15 und erhält so die Zahl der Bogensecunden und ihrer Bruchtheile.
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Beispiel

:

a) 348° 17' 32"-55 = IV' 13'« 10^-17 b) IV 13'« 10^-17 = 348° 17' 32"-55

348° : 15 = 23^' 23^' x 15 + 13'« : 4 = 348°

3°x4+17':15= 13'« 1'« x 15 + 10^17 : 4 = 17'

2'x4h-32"-55:15 = 10^-17 2^-17x15 = 32"-55

Will man auch hier statt dieser beiden aut den Aequator bezogenen

sphärischen Coordinaten rechtwinklige gebrauchen, so wird die positive Z-Axe

auf dem Aequator senkreclit und nach dem Nordpol gerichtet sein, die X- und

F-Axen liegen in der Ebene des Aequators, sodass die positive X-Axe nach dem
Nullpunkte gerichtet, die F-Axe nach dem 90. Grad der Stundenwinkel gericlitet

ist. Bezeichnet die Deklination, / den Stundenwinkel, so ist

x^ = cos S cos t

y = cos 8 sin t

z' = sin 8.

Während im ersten System beide Coordinaten, Höhe und Azimuth, von der

Zeit der Beobachtung abhängig sind, ist im zweiten System nur noch der

Stundenwinkel, nicht aber die Deklination von der täglichen Bewegung abhängig.

3) Der Aequator. In einem dritten System sind beide Coordinaten von der

Beobachtungszeit unabhängig, die Fundamentalebene ist ebenfalls der Aequator,

und die eine Coordinate, die Deklination, ist die gleiche wie vorher. Für die zweite

wird als Anfangspunkt anstatt des im Laufe der täglichen Umdrehung veränder-

lichen Punktes, in dem der Meridian den Aequator schneidet, ein fester auf dem
Aequator gewählt, und zwar einer der beiden Punkte, in welchem der Aequator

von der Ekliptik geschnitten wird. Letztere ist derjenige grösste Kreis, welchen

der Mittelpunkt der Sonne vom Mittelpunkt der Erde aus gesehen im Laufe eines

Jahres unter den Sternen von West nach Ost beschreibt. Die Neigung der

Ekliptik gegen den Aequator, welche ungefähr 23^° beträgt, heisst die Schiefe

der Ekliptik, die beiden Durchschnittspunkte Frühlings- und Herbst-Tag-

und Nachtgleichenpunkte oder Aequinoctialpunkte, der Durchmesser der

Himmelskugel, in welchem sich die Ebene des Aequators und der Ekliptik

schneiden, ist die Linie der Aequinoctien. Der Frühlings-Tag- und Nacht-

gleichenpunkt wird auch Widderpunkt genannt und in der Regel mit T bezeichnet,

weil in ihm das Zeichen des Widders beginnt. Er ist derjenige der beiden Punkte,

in welchem die Sonne von der südlichen Hemisphäre auf die nördliche übertritt,

der Herbstpunkt dagegen derjenige, in welchem die Sonne von der nördlichen

zur südlichen übergeht. Von den Aequinoctialpunkten um 90° entfernt liegen

in der Ekliptik die Solstitialpunkte, das Sommersolstitium findet statt,

wenn die Sonne ihre grösste nördliche Deklination, das Wintersolstitium, wenn

sie ihre grösste südliche Deklination erreicht hat. Der durch die Solstitialpunkte

gelegte Deklinationskreis ist der Colur der Solstitien, der durch die Aequinoctial-

punkte gelegte der Colur der Aequinoctien. (Ueber die Bestimmung der

Schiefe der Ekliptik und des Widderpunktes und ihre Veränderungen s. d. Art,

Schiefe der Ekliptik, Rectascensionsbestimmung, Präcession, Nutation).

Die Rectascension oder Gerade Aufsteigung ist nun der Bogen des

Aequators, welcher zwischen dem Frühlingsäquinoctialpunkt und dem Stunden-

kreis des Sternes liegt, oder der sphärische Winkel, welcher am Pol des Aequa-

tors von den durch den Stern und den Frülilingspunkt gelegten Stundenkreisen

gebildet wird. Sie wird gezählt entgegen der Richtung der täglichen Bewegung

von West nach Ost von — 360°, oder (wie die Stundenwinkel) von 0^'— 24^"^
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Da nun die Rectascension und Deklination unabhängig von der Lage des

Beobachtungsortes auf der Erdoberfläche sind, so eignen sich diese Coordinaten

besonders für die Angaben der Sternörter an der Sphäre und die Sternverzeichnisse

oder Sterncataloge (s. d.) sind dementsprechend angeordnet. Will man auch

für diese rechtwinklige Coordinaten einführen, so würden sich diese von denen

im vorigen System nur darin unterscheiden, dass die positive X-Axe nach dem
Frühlingspunkt, die V-Axe nach dem 90. Grad der Rectascension gerichtet ist.

Entsprechend wird, wenn mit a die Rectascension bezeichnet wird,

x" = cos 8 cos a.

y
' = cos 8 sin a

z" = sm 8.

Auf die Fundamentalebene des Aequators gründen sich die äquatoreal

montiTten Instrumente, s. darüber d. Art. Aequatoreal.

4) Die Ekliptik. Die durch die Pole der Ekliptik gelegten grössten Kreise

sind Breitenkreise und der Bogenabstand des Sternes gezählt auf dem durch

denselben gelegten Breitenkreis von ° bis rfc 90 ° ist die Breite des Sternes, nördlich

(positiv), oder südHch (negativ), je nachdem er auf der nördlichen oder südUchen

Hemisphäre liegt. Die Länge des Sternes ist der Bogenabstand seines Breitenkreises

von dem Frühlingsäquinoctialpunkt, gezählt wie die Rectascension, aber auf der

Ekliptik und nur im Bogenmaass von —360°, oder der sphärische Winkel,

welcher von dem Breitenkreis des Sternes und dem durch den Widderpunkt

gelegten am Pol der Ekliptik gebildet wird. Eine früher nicht selten gebrauchte

Zählweise der Längen nach Zeichen, deren jedes 30° hatte, ist jetzt vollständig

abgekommen.

Das Coordinatensystem der Längen und

Breiten, das ekliptikale wird besonders bei den

Bestimmungen der Bahnen der Körper im Sonnen-

system gebraucht.

Es wird oft nöthig, die nach dem einen

System gegebenen Coordinaten eines Sternes in

die eines anderen Systems zu verwandeln. Die

Formeln ergeben sich dafür in folgender Weise.

a) Azimuth und Höhe eines Sternes sei zu

verwandeln in Stundenwinkel und Deklination,

^^^ bei gegebener geographischer Breite oder Pol-

,. .„„. höhe des Beobachtungsortes.

Im sphärischen Dreieck FZS (Fig. 163) sei

P der Nordpol des Aequators, Z das Zenith, S der Stern. Es seien ferner

(p die Polhöhe oder geographische Breite des Beobachtungsortes,

a die Rectascension des Gestirnes,

it der Stundenwinkel „ ,,

8 die Deklination „ „

p die Poldistanz „ „

A das Azimuth „ „

A die Höhe „ „

z die Zenithdistanz „ „

^ der sogen, parallactische Winkel am Stern.

Im betrachteten Dreieck ist der Winkel am Pol SPZ = /, der am Zenith

PZS = 180 — A, da PZM einen Bogen des Meridians vorstellt und der Winkel
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MZS das Azimuth sein würde; der Bogen FZ, die Zenithdistanz des Poles,

ist 90° — 9, der Bogen SZ = 90° — /^ = 2, der Bogen SF= 90° — 8 =/.
Dann ist

sin 8 = sin h sin cp — cos h cos cp cos A
cos S sin t = cos h sin A
cos h cos t = sin h cos 9 + cos h sin tp cos A.

Für die Wahl des Quadranten gilt einfach folgende Ueberlegung: Der

Cosinus der Deklination und der Höhe muss immer positiv sein, da beide

Grössen nicht über 90° werden, daher hat sitit das Zeichen von sin A, d. h,

wenn A zwischen 0° und 180° liegt, muss auch / zwischen 0° und 180° liegen,

wenn A zwischen 180° und 360° liegt, muss auch / zwischen 180° und 360°

liegen, was übrigens auch aus der Bedeutung des Azimuthes und des Stunden-

winkels folgt; ferner muss, da ^^^^ 8 immer positiv ist, cos t das Zeichen der

rechten Seite der dritten Gleichung haben; endlich wird das Zeichen von sinh

und damit das der Deklination durch die erste Gleichung bestimmt.

Für die logarithmische Rechnung ist dieses Formelsystem nicht bequem,

und man benutzt daher die Einführung von Hilfswinkeln, deren Bedeutung in

jedem einzelnen Falle leicht kenntlich ist, da sie auf der Zerlegung des schief-

winkligen sphärischen Dreiecks in zwei rechtwinklige oder der Ergänzung des

ersteren zu einem rechtwinkligen beruht.

Man setzt hier

sin h = m cosM
cos h cos A = m sin M,

dann werden die obigen drei Gleichungen

si7i d = m sin (cp — M)
cos 8 sin ^ = m sinMtätigA
cos 8 cos t = m cos (9 — AI)

und daraus folgen zur Bestimmung von und / die einfachen Formeln

tangM= cotang h cosA

fangt = sinM tang A sec (<p — J/)

tang 8 = tang (cp — M) cos t

und
cos h cos A cos (9 — M) = cos cos t sinM

als Controle.

b) Für den umgekehrten Fall, wo die Höhe und das Azimuth eines Sternes

aus seinem Stundenwinkel und seiner Dekhnation gesucht wird, gelten die

Gleichungen
siii h = sin 9 sin h -\- cos ^ cos 8 cos t

cos h sinA = cos 8 sin t

cos h cosA = — cos
(f
sin 6 + sifi 9 cos 8 cos t,

welche durch Einführung von Hilfswinkeln mittels

sin 8 = m' sinM'
cos 8 cos t = m' cosM'

übergehen in das System

tangM' = tang 8 sec t

tangA = cosM' tang tcosec (9 — M')

tang h = cotang (9 — M') cos A
und

cos 8 cos t sin (9 — M^) = cos h cos A cos M'

als Controle, lieber die Wahl der Quadranten gilt die gleiche Bemerkung wie

vorher.
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Ist / = 0, also der Stern im Meridian, so ist die Zenitbdistanz:

Z =
(f
— 0,

wofür man für Sterne, die nördlich vom Zenith culminiren

z = 8 — 9

setzt. Dass 2 = cp — 3, wenn der Stern im Meridian ist, folgt auch sofort aus der

Fig. 164, in welcher der Kreis HASZPRQNH den Meridian bezeichnet, HR
den Horizont, AQ den Aequator. Dann ist Z das Zenith, i' der Nordpol, der

Bogen PR = AZ die Polhöhe (p, AS die Deklination eines Sternes S, und SZ
seine Zenithdistanz.

' Es folgt auch aus der Gleichung

sin h = cos (cp — o) — 2 C0S(f cosd sm^ ^t,

dass das Gestirn seine grösste Höhe

erreicht, wenn /= ist, seine geringste,

wenn /= 180° ist. Passirt es den

Meridian bei /=0, so befindet es sich

in Oberer Culmination, oder es

culminirt schlechthin, wenn der Durch-

gang durch den Meridian bei / = 180°

nicht über dem Horizont des Beob-

achtungsortes sichtbar ist. Diesen

letzteren Durchgang nennt man die

Untere Culmination. Sie lässt sich

nur beobachten bei den Circum-
polarsternen, und für diese ist dann die Zenithdistanz, wie auch aus der

Fig. 164 folgt:
z (Unt. Culm.) = 180 — (9 + 0).

Die grösste (bezw. geringste) Höhe erreicht das Gestirn aber nur im Meridian,

wenn es keine eigene Bewegung hat, in Folge deren sich die Deklination merk-

bar verändert; hier liegt dann vielmehr die grösste (bezw. kleinste) Höhe ausser-

halb des Meridians, und will man den Stundenwinkel hierfür kennen, so kann

man durch Differentiation die anzubringende Correction ermitteln. Wenn die

Gleichung:
cos z = sin 9 sin -+- cos 9 cos 3 cos t

unter Annahme, dass /, z, veränderlich seien, nach / dififerenzirt wird, so kommt

dz

(A. 164.)

stn z cos 9 si/i cos t) -7- — cos 9 cos sin t,, = {sin 9 cos 8

und die Bedingung, dass z ein Maximum oder Minimum ist, wird erfüllt, wenn

Es muss daher:
dz
:77 = ist
dt

dh
{sin (1^ cos — cos 9 sin 3 cos t) -7- = cos 9 cos 8 sin t

oder

sin t = {tang 9
dh

tang 8 cos t) -T-

sein, woraus der Stundenwinkel des Gestirnes für den Moment der grössten

db
bezw. kleinsten Höhe folgt. Da nun natürlich -j- , das Verhältniss der Aenderung

der Deklination zu der des Stundenwinkels, oder der Ausdruck der Bewegung

des Gestirnes, sowie auch t selbst sehr klein sein wird, so kann man, wenn ausser-

dem d8 als die Veränderung in der Zeitsecunde angesehen wird, unter Berück-
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sichtigung, dass bei kleinen Winkeln der Sinus mit dem Bogen, der Cosinus mit

der Einheit vertauscht werden kann, annehmen, dass

206265 do
t^ = —-— -^ {tajig cp — tang 8)

ist. Darnach erreicht ein Gestirn bei einer nördlichen Bewegung den Meridian

um / Secunden vor seiner grössten Höhe, bezw. nach seiner geringsten.

Am 4. Februar i888 betrug z. B. bei Ob. Culm. für Berlin (cp = 52°30'-3)

die Deklination des Mondes — 13°7'*1, seine stündliche Aenderung — 594",

d. h. der Mond ging noch weiter nach Süden. Es findet sich darnach, dass er

seine grösste Höhe 3'" 52-^-4 vor dem Durchgang durch den Meridian erreichte.

Will man auch den dritten Winkel, den parallactischen Winkel q, berück-

sichtigen, so werden am besten, wie immer in solchen Fällen, die GAUSs'schen

Gleichungen angewendet. Dieselben lauten dann:

cos\ z sm^(A — ^) = sin^ t sin\{(^ + ö)

cos\z cos\{A — ^) = cos^t cos^^ri^ — 8)

sin \ z sin | [A -\- q) = sin \ t cos\i^ + 8)

sin\ z cos \{^A -f- ^) = cos\ t sin ^ (<p — 8).

Durch Division erhält man zunächst die logarithmisch ganz bequemen Formeln

sin 4- (cp H- 8)
tang\{A -q) = tang y ^^^^(^_g^

cos 1{(D + 8)
tang^{A + q) = tang\t

^•^^^(^_g)

.

woraus A und q folgen. Zur Berechnung von z kann man dann beliebig eine

der obigen Gleichungen benutzen, oder auch, indem man die dritte durch die

erste oder die vierte durch die zweite dividirt, eine der folgenden:

sin\{A — q)
tang\z = cotang\{<!f + 8)

= tang i (<p — 8)

sin^(A H- q)

cos \{A — q)

cos ^{A + q)

Beispiel. Gegeben für den Stern a Lyrae (1885) die Rectascension a =
18'' 33'« 2 -6 und die Deklination 8 = + 38° 40' 38"; gesucht für die Sternzeit

= 21''' 11'« 37^-6 die Zenithdistanz z, das Azimuth A und der parallactische

Winkel q. Polhöhe <p = 49° 0' 30".

Es ist zunächst der Stundenwinkel / = » — a = 2^' 38"' 35^-0 = 39° 38' 45".

^(<p H- 8) = 43° 50' 34" ^/= 19° 49' 22"

^(,p — 8) = 5 9 56

log sin ^{^ + 8) = 9-84054
|

togsec ^(9 — 8) = 0-00177 > I

iogtang\t 9-55687 ) \

log cos ^(9 -h 8) 9-85808 l n
logsec\{^ — h) 1-04559

J

Summe \ r= log tang \{A — q) 9-39918

Summe II = log tang \{A + q) 0-46054

\{A — q)
14° 4' 30"

\{A + q) 70° 53' 56"

logcos\{A — q) 9-98677

log sec ^{A -\- q) 0-48513

log tang \{(f —8) 8-95618

log tang {z 9-42808

\z 15° 0' 4"
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b) Zur Verwandlung des zweiten ins dritte System, der Stundenwinkel und

Deklination in Rectascension und Deklination bedarf es natürlich nur der Er-

mittelung des Stundenwinkels des Frühlingspunktes, oder der augenblicklichen

Lage des Meridians gegen den Stundenkreis des Frühlingspunktes. Der Stunden-

winkel dieses Punktes heisst die Sternzeit des Beobachtungsortes. Die der

Sternzeit zu Grunde liegende Einheit der Zählung ist der Sterntag und dieser

ist die Zeit, welche zwischen zwei aufeinander folgenden Durchgängen eines

festen Punktes am Himmel durch denselben Meridian verfliesst. Es gilt allgemein

als dieser feste Punkt der Frühlingsäquinoctialpunkt, und es ist 0''' Sternzeit,

wenn dieser Punkt den Meridian passirt. Da man den Sterntag ebenso wie den

mittleren Tag (astronomisch) in 24 Theile oder Stunden theilt, so hat man
V', 2^', 3^' . . . Sternzeit, wenn der Stundenwinkel des Frühlingspunktes 1^, 2^',

3Ä . . . = 15°, 30°, 45° . . . beträgt. Ueber das Verhältniss der Sternzeit zur

mittleren Zeit und die Verwandlung der einen in die andere, zu welcher die in den

Astron. Jahrbüchern enthaltenen Angaben zu Hilfe zu nehmen sind, s. den

Art. Zeit.

Sei nun die Sternzeit, a die Rectascension und / der Siundenwinkel, so ist:

d— /= a

/ = » _ a.

Wenn / = 0, der Stern im Meridian ist, so ist die Sternzeit gleich der

Rectascension des Sternes. Darnach bietet also die Umwandlung dieser Systeme

in einander keine Schwierigkeit.

c) Für die Verwandlung des dritten ins vierte System, d. h. der Rectas-

cension a und Deklination 8 in Länge / und Breite d und umgekehrt, ergeben

sich analoge Formeln, wie unter a). In dem sphärischen Dreieck Fig. 163 bedeutet

dann P den Pol der Ekliptik, Z den Pol des Aequators und S den Stern. Es

ist F'Z = e, die Schiefe der Ekliptik, FS = 90° — b, ZS = 90° — 8,

Winkel ^i'Z = 90° — /, Winkel ^Z/'=90° — a, und wir haben folgende

Formeln:
sin b = cos s sin S — sin e cos 8 sin a

cos b sin l = sin e sin 8 + cos e cos 8 sin a.

cos b cos l = cos 8 cos a,

und umgekehrt
sin S •= cos e sin b + sin e cos b sin l

cos 8 sin OL = sin e si/i b -\- cose cos b sin l

cos 8 cos OL = cos b cos l.

Durch Einführung von Hilfswinkeln, nämlich

tang N = tang 8 cosec a bezw. tang N' = tang b cosec /,

kommen die einfachen Ausdrücke

cos (iV — e)
,

cos iN' + s)

tang l ^= TT— tang a bezw. tang rt.
= Sn f^^^S^ *^

cosN ^ * cosN *

tang b = tang {N— e) sin l tang 8 = tang {N' -\- s) siti a

mit den Controlformeln

cos{N — s) cos 8 sin a = cosNeos b sin l bezw. cos {IV' -4- s) cos b sin/= cosN' cos tsin a.

Die geometrische Bedeutung des Hilfswinkels ergiebt sich so, dass er der-

jenige Winkel ist, welchen der durch den Stern und den Frühlingspunkt gelegte

grösste Kreis mit dem Aequator bezw. der Ekliptik bildet.

Auch hier kommt es oft vor, dass man noch den Winkel am Stern gebraucht,

und bei der Bequemlichkeit der logarithmischen Rechnung nach den GAUSs'schen
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Formeln empfiehlt sich ihre Anwendung auch hier. Bezeichnet man den genannten

Winkel mit 90° — .E, so ist

sin (45° — \b) sin ^[E — l) = cos (45° + ^a) siti [45° — i (s + 6)]

sin (45° - ^b) cos \ {£-/) = sin (45° + ^a) cos [45° - 1 (e — 8)]

cos (45° ~ ^b) sin i (^ + /) = sin (45° + ^a) .«;/ [45° - i (e - 8)]

^^^ (45° - Ib) cos ^{£ -h l) = cos (45° + |a) ^^.f.[45° — i (e + 8)].

Beispiele für diese Anwendungen hier zu geben, ist unnöthig, da sich solche

in dem Artikel Bahnbestimmung finden.

Da sich die Sonne in der Ekliptik bewegt, so ist, abgesehen von kleinen

Veränderungen, ihre Breite b = 0. Handelt es sich also darum, aus der Rectas-

cension und Deklination der Sonne ihre Länge oder umgekehrt aus letzterer die

beiden ersten Coordinaten zu finden, so hat man unmittelbar unter Benutzung

des vom Frühlingspunkt, dem Orte der Sonne G in der Ekliptik, und dem
Durchschnittspunkt B des durch G gelegten Stundenkreises mit dem Aequator

gebildeten rechtwinkligen sphärischen Dreiecks, wo also y^ B = ol, B G ^= d,

'Y G = / ist, folgende Gleichungen

cos l = cos a cos o

. , sin 8
sin l = --.—

sm e

tang l = fang a sec s

oder
ta?iga. = tang l cost

sinb = sin l sin s

tangb = tangzsinix,

Gleichungen, die natürlich auch aus den allgemeinen folgen, wenn man in ihnen

b = Q setzt.

Will man die rechtwinkligen Coordinaten in einander transformiren, so wird

man in der Regel nur die Fälle zu betrachten haben, in denen den beiden Coor-

dinatensystemen eine Ebene gemeinsam ist. Sei beispielsweise diese Ebene die

XZ-Ebene und sei OX und OZ die x- und «-Axe im ersten System, OX^ und

OZ^ die x.^-Axe und ^^-Axe des neuen Systems, ferner sei S die Projection des

Sternortes im Raum auf die gemeinschaftliche Ebene, x = S B, z =^ OB,
x^ = SB-^, z-y = O B^^ ; da sich die Entfernung des Punktes von der gemeinsamen

Ebene nicht verändert hat, so ist jj/ =yx- Nehmen wir dann an, dass sich die

YX- und FZ-Ebene um die y-Axe um den Winkel u gedreht haben, um von

dem ersten zum zweiten System überzugehen, so ergiebt sieht leicht, da z/t = xOx.^

= zOzi, =BSB^,
X sec u = vTj — 0j tangu

oder
X = x.^ cos u — z^ sin u

y =^'i
z ^= x^ sin n -\- z^ cos u

x^ = X cos u -t z sin u

Ä j
= — X sin u -\- z cos u.

Wendet man diese Gleichungen auf die Transformation des ersten ins zweite

System an, so ist hier der Meridian die gemeinsame Ebene, der Winkel f/ =
90° — <p und setzt man für die rechtwinkligen Coordinaten x,y,z u. s. w. die

obigen Ausdrücke iür die Polarcooidinaien ein, so erhält man die gleichen Aus-

und umgekehrt
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drücke, welche die Betrachtung des sphärischen Dreiecks gab. Kommt die Ver-

wandlung der Rectascension und Deklination in Länge und Breite in Betracht,

so ist die gemeinsame Ebene die FZ-Ebene und der Drehungswinkel die Schiefe

der Ekliptik s, daher, wenn x, y, z die aequatoralen, x',y', z', die eklipticalen

Coordinaten sind,

y "= y cos e + 2 sin e

z' = y sin e -h z cos e

Für die Verwandlungen der verschiedenen Coordinatensysteme in einander

sind mehrfach Hiltstafeln berechnet, von Gauss in der »Sammlung von Hilfstaieln

von Schuhmacher-Warnstorff « , Hamburg 1845 > ^o" Encke im »Berliner

Astronomischen Jahrbuch für 1831«, dazu gehörige Formeln von Necker in den

» Astr. Nachr.« u. s. w. Man geht dabei von einem bestimmten Fall, einer be-

stimmten Polhöhe, einer bestimmten Schiefe der Ekliptik aus. Encke giebt z. B.

folgende Ableitung.

Es bezeichne /' und 0' die Länge und Deklination eines Punktes, dessen

Rectascension a und Breite ist, dann werden die Gleichungen auf pag. 663

= cos e sin S ' — sin e cos o' sifi a

sin V = sin s sin 8' -+ cos s cos 8' sin a (a)

cos V = cos a cos S',

und
sin V sin e = sin S'

sin /' cos e = cos S' sin a {b')

cos /' = cos 8' cos a.

Durch Multiplikation der ersten ursprünglichen Gleichung (pag. 663) iY\\tcos8' und der

ersten Gleichung (a) mit cos 8 sowie der zweiten und dritten ursprünglichen

Gleichung mit cos i' resp. sin/' kommt dann

cos s. ^.^
sin b = TT sin (0 — )

cos 8 ^
^

cos b sin (/— i') = sin e cos a sin (8 — o'j

cos b cos (/— /') = cos 8 cos 8' cos"^ a -\- sin"^ z sin 8 sin 8' -+- cos^ e sin^ a cos 8 cos 8' +
H- sin £ cos s sin a sin (8 -+ 8')

= cos (0 — 0')— {cosEsin 8— sin e cos 8 sin <x){cos e sin 8' - sin e cos 8' sin rt)

= cos (8 — 8'j.

Diese drei Gleichungen quadrirt und addirt geben

(COS^ £ \—2^ + sin^ E cos^ oi\ sin^8 — 8') + cos^ {8 — 8').

Setzt man dann
cos e

sin 7 sifi £ cos OL = cos Y,
cos 8'

wobei Y wegen der Gleichung für sin b immer << 180° sein muss, so hat man
die folgenden Formeln zu berechnen:

tangV = iangrtsecz

fang 8^ = sintxtangz

cos-\ = cosrj. sim

sin b = sin ^ sin (8 — 8')

cos b sin (/ — /') = cos^sin (8 — 8')

cos b cos (/ — /') = cos (8 — 8'),

wo cos V und cost stets gleiches Zeichen haben müssen. Es sind also hier bei

einem bestimmten Werth von e, /', 8', 7 nur Functionen von a und man kann
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dieselben, resp. ihre trigonometrischen Functionen, in Tafeln mit dem Argument

a bringen.

Ganz in gleicher Weise erhält man für den umgekehrten Fall die Gleichungen:

tangrj! = tang l sec s

tangb' = sin Hang e

cos^' = cos Isin s

sinh = sin^^ sin {b -h V)

cosh sin (a' — a) = cos^ sin {b + b')

cos h cos (a' — a) = cos {b + b').

Bringt man dann mit einem Argument k (entweder die Rectascension oder

die Länge) folgende Ausdrücke in Tafeln:

iang A = tang k sec e

tang A' = sin k tang e

a = cos k sin s

, cos s

cos B
so erhält man, wenn

k =^ o.

tang (/ — /') = tangp = a tang (3 — Ä)
tangb = a' tätig {^ — A') cos

p

1= A -^ p
und für

tang {b H- b') = tang q = a tang (b -+- A')

tang 8 = a' tang {b -{- Ä) cos q

a. = A — q.

Es werden aber im Allgemeinen solche Tafeln, gerade weil sie nur für be-

stimmte Werthe der Schiefe der Ekliptik (oder wenn es sich um die Verwand-

lung des ersten Coordinatensystems ins zweite handelt, für eine bestimmte Pol-

höhe) gelten, beschränkten Gebrauch finden, und ihre Berechnung nur an

ständigen Sternwarten oder wo diese Art von Rechnungen sehr häufig vorkommt

lohnend sein, und auch dann in der Regel nur, wo es auf Näherungen ankommt,

oder wo man sich durch eine doppelte Rechnung wirksam gegen grobe Fehler

schützen will.

Es ist nun noch zu untersuchen , welchen Einfluss kleine Aenderungen in

einem Coordinatensystem auf die Angaben des anderen haben. Man kann hier

zunächst allgemein die Grundformeln der sphärischen Trigonometrie, die man in

folgender Weise schreibt (mit grossen Buchstaben die Winkel, mit kleinen die

gegenüberliegenden Seiten bezeichnend),

cos a = cos b cos c 4- sin b sin c cos A
sin a sin B = sin b sin A

sin A cotang B = cotang b sin c — cos c cos A
dififerenziren, womit alle Fälle umfasst werden, indem alle Grössen als veränder-

lich anzusehen sind. Man findet dann leicht unter Beachtung der Bedeutung

der Faktoren aus dem sphärischen Dreieck die Formeln:

da = cos Cdb -v- cos Bdc -{- sm b sin CdA
cotang ada + cotang BdB ^= cotang bdb -t- cotang Ad

A

sin adB = sin Cdb — cos a sin Bdc — sin b cos CdA
dA = — cos cdB — cos bdC -{- sin b sin Cda.
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Für den Einfluss, den eine kleine Aenderung im Azimuth und der Höhe auf

den Stundenwinkel und die Deklination hat, ergiebt sich danach:

ä8 = cos qdh -h cos td^ h- cos h sin qdA
cos hdt = — sin qdh + sin t sin od<f -\- cos h cos qdA,

und umgekehrt
dh = cos qd^ — cos Adr^ — cos 8 sin qdt

cos hdA = sin qd8 — sin A sin Adf + cos 8 cos qdt.

Hier kommt der parallactische Winkel q vor, hat man ihn daher nicht durch

Benutzung der GAUss'schen Gleichungen vorher gefunden, so kann man ihn

direkt nach folgenden Formeln berechnen:

cos h sin q = cos 9 sin t

cos h cos q = cos 8 sin 9 — sin 6 cos 9 cos t,

die sich mit Einführung eines Hilfswinkels auch so schreiben lassen:

sin V
tang q = tang t j^ r

,* ^ * (TÖJ (8 -f- v)

'

wo
tang V = cos t cotang 9

ist. Es lassen sich verschiedene Folgerungen aus obigen Formeln ziehen. Zu-

nächst ergiebt sich:

—r- = — COS 8 Sin q = — cos 9 stn A.

Die Geschwindigkeit, mit der ein Gestirn in irgend einem Punkte der täg-

lichen Bahn seine Höhe ändert, ist also = im Meridian, wo das Azimuth =
ist, sie ist am grössten, wenn das Azimuth = ± 90° ist, wenn das Gestirn also

im ersten Vertical ist. Für diese Stellung des Gestirnes findet sich die Höhe und

der Stundenwinkel, wenn man in der Gleichung,

sin 8 = sin 9 sin h — cos 9 cos h cos A
^ = rfc 90° setzt, wodurch dann

. , siti 8
sin h = —:

—

sin 9

wird. Dieser Wertli ist in die Gleichung für sin h, pag. 659, b einzusetzen, wodurch

sin 8—:— = stn CO sm + cos cp cos 3 cos t
sin 9

' '

und dann
tang 8

cos t =
tang 9

wird. Durch Verbindung des Stundenwinkels mit der Rectascension des Sternes

ergiebt sich dann die Sternzeit des Durchgangs durch den ersten Vertical. Man
sieht auch leicht, dass für 8 > 9 der Stern nicht mehr in den ersten Vertical

eintritt, er culminirt dann nördlich vom Zenith. Da übrigens, wenn der Stern

im ersten Vertical ist, das Dreieck Pol, Zenith, Stern, am Zenith rechtwinklig

ist, so würde man obige Ausdrücke auch direkt aus diesem speciellen Dreieck

erhalten.

Wenn 8 und 9 einander nahe gleich sind, so werden die Ausdrücke für

sin h und cos t ungenau; man kann den letzteren leicht umformen, indem man
beide Seiten zu 1 addirt und von 1 subtrahirt, wodurch man erhält:

sin (9 — 8)

** * sin (9 -\- 8)

und für h kann man aus dem rechtwinkligen Dreieck ableiten,

cotang h = tang t cos 9.
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Aehnlich findet sich:

dA cos 8 cos q
dt cos h '

d. h. die grösste Veränderung des Azimuths in gleichbleibender Zeit findet statt,

wenn der Stern im Meridian, der parallactische Winkel q = ist, wenn aber

dA
q = 90° ist, so wird -jT = 0, d. h. die Bewegung des Sternes im Azimuth wird

^r= 0, da aber

cos <p sin A = sin q cos S,

also

^ sin q cos S
sin A =

cos
(f

ist, so wird dann {q = 90*^) das Azimuth, östlich oder westlicli, zugleich ein

Maximum. Die Stellung des Gestirnes in seiner täglichen Bahn, wo dies statt-

findet, ergiebt sich, indem in der Gleichung

sin 9 = sin 6 sin h -\- cos S cos h cos q

^ = 90° gesetzt wird. Dadurch wird

sin cp

sm h == —;—

r

sin 8

und diesen Werth in die Gleichung für sink (pag. 8b) eingesetzt, findet man

tang (D

cos t = ^ .

tang

Ebenso findet man für diesen Fall,

cos 8
sin A =

cos 9

Es kann also überhaupt nur für solche Sterne ^ = 90° werden, für welche

> cp ist, d. h. solche, die nördlich vom Zenith culminiren. Man sagt dann,

der Stern sei in seiner grössten (östlichen oder westlichen) Digression, und ferner

findet dies in dem Punkte des Paralleles des Gestirnes statt, wo letzterer vom
Verticalkreise berührt wird, weil nur hier der den Parallel stets senkrecht

schneidende Stundenkreis auch auf dem Verticalkreis des Sternes senkrecht steht.

Es ist also dann auch das Dreieck Pol, Zenith, Stern rechtwinklig, aber der

rechte Winkel liegt jetzt am Stern.

Beispiel. 1) Für den Polarstern a Urs. min. ist für

1892 Jan. I a = 1^' ig«' 8^ 8 = 88° 44' 13", und es findet sich daraus für die

grösste Digression / = 88° 32'-7 = 5^' 54'« IP, also die Sternzeit im Osten

Wt 24'« 57-^, im Westen !'' 13'« 19^ ferner A == 1° 55'-6 von Nord aus, und

/i = 49° l'-5.

2) Für a Urs. maj. ist für dieselbe Zeit a = 10^^ 57'« 4% 8 = + G2° 20' 2"

und danach / = 52° 53'-8 = B^' 31'« 35^ , also die Sternzeit im Osten 7^' 25'« 29^

im Westen 14^' 28'« 39^ ^ = 45° 3'-6 von Nord aus, /i = 58° 27'-4.

Ganz ähnHch findet man für die Umwandlung der Rectascension und Dekli-

nation in Länge und Breite die Differentialformeln, wenn man für den pag. 664

mit 90° — E bezeichneten Winkel y) setzt.

di> = cos 7)0^8 — cos 8 sin rida — sin Idz

cos bdl = sin r]d8 -{- cos 8 cos rida -h cos /sin bdz
und umgekehrt,

dh = cos T^db -\- cos b sin r^dl -\- sin a.dz

cos 8da = — sin r^db -\- cos b cos r^dl — cos a sin 8 de,



Deklinationsbestimmung. 669

WO man dann den Winkel am Stern ebenso wie vorher berechnen kann. Es ist

hier häufig wünschenswerth , die Differentialformeln derart aufzustellen, dass sie

nur die Grössen dn, do, ds., dl und db enthalten; sie lauten dann:

, , ( cos % cos l sin e sin 8 sin «
, ,

.

. ,

db =^ — sm e cos Ida. + I 1

;
I da — stn Idt

cos b
^)d^

cos l sin e
dl cos b = (cos e cos b — sm e sin b sin l) d(x + -,

—
• d^ -\- stnb cos l dt.^

cos

Valentiner.

Deklinationsbestimmung. Die Bestimmung der Deklination eines

Gestirnes kann eine relative oder absolute sein, indem sie entweder auf die

bekannte Deklination eines anderen Sternes bezogen wird oder nur von der

geographischen Breite des Beobaphtungsortes und der Bestimmung des Null-

punktes am Kreise, an welchem sie gemessen wird, abhängt. Die relativen

Deklinationsbestimmungen geschehen mit Hilfe der Mikrometer, indem der

Winkelabsiand des unbekannten Sternes von einem in unmittelbarer Nähe
befindlichen bekannten gemessen wird (s. unter Mikrometer und Heliometer)

oder aucli durch Beobachtung mit wirklichen Aequatorealen. Die absoluten

Bestimmungen werden an fest montirten Instrumenten oder doch jedenfalls an

solchen, deren Aufstellung man jeder Zeit controliren kann und die in gewissen,

der Deklinationsl estimmung besonders günstigen Ebenen aufgestellt sind, gemacht

Die Gleichung aus dem sphärischen Dreieck Pol, Zenith, Stern

sin 8 = sin ff cos z — cos^:^ sm z cosA,

wo die Deklination, 9 die geographische Breite, z die Zenithdistanz, und A
das Azimuth bedeuten, zeigt, dass wenn A =^ Q ist, d. h. wenn der Stern den

Meridian passirt

6 = 9 — z

ist. Wenn dagegen yi = 90° ist, sodass der Stern den ersten Vertical passirt,

wird die Gleichung
sifio = sina^cos z.

Wenn daher ein im Meridian aufgestelltes Instrument mit einem fein

getheilten Kreis versehen ist, welcher die Zenithdistanz genau abzulesen gestattet,

und wenn die geographische Breite des Instrumentes anderweitig bekannt ist,

so ist damit die Deklination in einfachster Form gegeben. Ist ein solches In-

strument im ersten Vertical aufgestellt, so führt auch hier die Messung der

Zenithdistanz auf die Deklination. Da aber einestheils die Anwendung der

Beobachtungen im ersten Vertical eine beschränkte ist, indem nur die Sterne in

diese Ebene eintreten können, deren Deklination zwischen 0° und cp, der Pol-

höhe, ist, andererseits das im Meridian aufgestellte Instrument zugleich die

Rectascension des Sternes in einfachster Weise zu bestimmen gestattet, so werden

die oben bezeichneten Instrumente doch vorzugsweise als Meridiankreise im

Meridian aufgestellt, und nur in seltenerem Falle als Verticalkreise im ersten

Vertical.

Es ergiebt sich aber aus den Gleichungen

sin z cos A = — cos 9 sin S + sin 9 cos 6 cos t

sin z sin A = cos 6 sin t,

wo / noch den Stundenwinkel bezeichnet, dass man, wenn A = 90° ist, auch

auf eine Methode der Deklinationsbestimmung geführt wird, die auf die

Ermittelung der Zeit zurückkommt, zu welcher der Stern den Vertical passirt,

ohne dass es dann einer Messung am Kreise und daher eines fein getheilten

Valbntiner, Astronomie I. 43
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Kreises bedarf. Durch Differentiation der obigen beiden Gleichungen, nachdem

sie in einander dividirt wurden, kommt, unter Anwendung des parallactischen

Winkels am Stern q
cos 8 cos z sin z cos 8 , cos q cos^ 8 ,

dh = d^ + ~.—-. dA ^—. dt,
cos (^ ^ sin A cos

(f
szn A cos

(f

Es werden also die Coefficienten von dt und dA um so kleiner, je mehr A
sich 90° nähert; in diesem Fall kann der Zähler von dt, da allgemein

cos q cos 8 = sin 9 sin z + cos cp cos z cos A

ist, sin
(f

sin z cos Q geschrieben werden, und man hat

cos 8 • 7 ^ • • j N

d8 = (cos z d(p -\- sijtzdA — sin 9 sm zdt).
cos

(f

^ ^

Es ergiebt sich daraus, dass die Fehler in A und / um so geringer werden,

je kleiner die Zenithdistanz ist, je mehr sich also die Deklination des Sternes

der geographischen Breite nähert, sie verschwinden aber überhaupt, soweit bei t

nicht die zufälligen Beobachtungsfehler in Betracht kommen, aus dem Resultat,

wenn man den Durchgang des Sternes durch den Ost- und Westvertical beob-

achtet, da das Azimuth ^ einmal 90°, das andere Mal 270° ist, und sin A daher

mit entgegengesetztem Zeichen eingeht. Hierbei ist natürlich die Constanz der

Aufstellung, die Unveränderlichkeit des Azimuths und des Uhrganges in der

Zwischenzeit, oder die sonstige Ermittelung der Veränderung vorausgesetzt, Ein-

flüsse, die sich ja aber, wenn auch in anderer Weise, auch bei den Messungs-

methoden geltend machen. Der wesentliche Vortheil dieser Methode liegt in

der Einfachheit des benutzten Instrumentes, eines Passageninstrumentes ohne fein

getheilten Kreis, der grosse Nachtheil indessen in der engen Begrenzung der

möglichen Anwendbarkeit.

Da nun die Deklinationsbestimmung nach den verschiedenen Methoden die

sorgfältige Behandlung und Theorie der betreffenden Instrumente voraussetzt, so

mögen an dieser Stelle die gemachten Andeutungen genügen, indem für das

Weitere auf die bezüglichen Artikel (Meridiankreis, Passageninstrument, Vertical-

kreis) verwiesen wird. Valentiner.

Diopter. Zur sicheren Einstellung auf einen Stern hat schon Ptolemäus

das Diopter eingeführt. Zwei Blättchen, welche auf irgend einer Unterlage, einem

Stab oder einer Ebene, längs welcher visirt werden soll, befestigt sind, und

welche in genau gleicher Höhe über dieser Unterlage kreisförmig durchbohrt

sind, geben in der Verbindungslinie der beiden üeffnungen die Visirlinie. Das

eine Blättchen befand sich in der Nähe des Auges, (Oculardiopter), das andere

gegen das Object hin, (das Objectivdiopter). Diese Einrichtung erhielt sich

durch das ganze Mittelalter bis zur Erfindung des Fernrohres; selbst als schon

das Fernrohr ziemlich allgemein an Stelle der Diopter getreten war, behielt man

die letzteren noch dort bei, wo die Entfernung der zu beobachtenden Objecte

nicht allzu gross war, also bei terrestrischen Objecten; ja, Hevel versah noch

am Ende des 17. Jahrhunderts seine astronomischen Messinstrumente nicht mit

Fernrohren, weil er die Beobachtungen mit dem freien Auge vorzog. In der

Feldmesskunst, namentlich bei den Messtischarbeiten, welche sich auf kleinere

Complexe erstrecken, wurden die Diopter auch noch in unserer Zeit verwendet

(Diopterlineal), nur wurde dann die Oeffnung in das Objectivdiopter etwas grösser

geschnitten und mit einem einfachen horizontalen oder verticalen feinen Draht

oder aber mit einem Fadenkreuz versehen. N. Herz.
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1

Doppelsterne. Einen physischen Doppelstern bilden zwei Sterne,

wenn ihre gegenseitige Entfernung so klein ist, dass die Einwirkung der übrigen

Fixsterne auf ihre relative Bewegung vernachlässigt oder wenigstens als neben-

sächlich betrachtet werden darf. Stehen zwei Sterne nur scheinbar in grosser

Nähe bei einander, so entsteht ein optischer Doppelstern. Das Vorkommen

eines solchen ist den Gesetzen des Zufalls unterworfen, und es ist deshalb eine

wohl definirte mathematische Aufgabe, die zu erwartende Anzahl optischer

Doppelsterne von gegebenem, scheinbaren Abstand zu berechnen, wenn Anzahl

und Vertheilung der Sterne im Räume bekannt sind. Da eine strenge Lösung

dieser Aufgabe nicht vorliegt, entbehren die gewöhnlich angeführten Angaben

über die zu erwartende Anzahl von optischen Doppelsternen der genügend

sicheren Grundlage. Leicht kann man sich aber davon überzeugen, dass die

Anzahl hellerer optischer Doppelsterne von kleiner Distanz nicht bedeutend sein

kann, und in diesem Sinne kann man in der That behaupten, dass die Compo-

nenten der überwiegenden Mehrzahl der vielen bekannten Doppelsterne nach

den Gesetzen der Wahrscheinlichkeit physisch mit einander verbunden sein

werden. Man hat, zum Theil aus äusserlichen Gründen, nach dem Vorgange

von W. Struve, als Maximaldistanz eines Doppelsternes im engeren Sinne 32"

festgesetzt. In der That werden der Hauptsache nach die Systeme mit schnellerer

Revolutionsbewegung hierdurch umgrenzt.

Dass die Entdeckung zahlreicher engerer Doppelsterne einer mit optischen

Hilfsmitteln besser ausgerüsteten Zeit vorbehalten bleiben musste, ist selbst-

verständlich. Indessen sind vereinzelt schon sehr frühe Doppelsterne aufge-

funden worden. So z. B. a Centauri von Feuill^e im Jahre 1709, 7 Virginis,

Castor, 61 Cygni von Bradley etc. Dass dies aber nicht vereinzelte Fälle seien,

dass vielmehr eine grössere Anzahl von Doppelsternen am Himmel existiren,

hat zuerst Christian Mayer, Hofastronom in Mannheim, gezeigt. Er suchte

nicht nur nach solchen Objecten, sondern bestimmte auch die Rectascensions-

und Deklinationsdifferenzen der beiden Componenten mit einem Sfüssigen Bird-

schen Mauerquadranten. Diese Thatsache kann nicht verdunkelt werden durch

die nicht ganz einwandsfreien Bemerkungen, welche die erste Pubhkation

Mayer'sI) über diesen Gegenstand enthält und die zu Missverständnissen Anlass

gebende von ihm gebrauchte Bezeichnung »Fixsterntrabanten«. Die Astronomen

standen übrigens den MAVER'schen Entdeckungen nicht gleichgültig gegenüber,

was aus dem Umstand hervorgeht, dass im Berliner Jahrbuch für 1784, das im

Jahre 1781 erschien, ein »Verzeichniss aller bisher entdeckten Doppeltsterne«,

die »fast alle von Herrn Hofastronomen Mayer auf der Churfürstlichen Stern-

warte zu Mannheim zuerst beobachtet worden sind«, abgedruckt ist. Dieses

Verzeichniss enthält 79 Doppelsterne, und zwar zum grössten Theile begreiflicher-

weise sehr weite (bis 72" Distanz). Es scheint sowohl Mayer, als auch dem

Herausgeber des Jahrbuches Bode sehr fern gelegen zu sein, diese oder auch

nur einen Theil dieser Doppelsterne als physische zu betrachten, denn es wird

das astronomische Interesse an solchen Systemen ausdrückHch darin gefunden,

dass die fortschreitende relative Eigenbewegung der beiden Fixsterne in Folge

ihres scheinbaren Nebeneinanderstehens leichter bemerkt und genauer bestimmt

werden könne, was offenbar nur bei optischen Doppelsternen einen Sinn hat.

Von nicht wesentlich anderen Gedanken wurde W. Herschel bei seinen ersten

1) Gründliche Vertheidigung neuer Beobachtungen von Fixsterntrabanten etc. 8°. Mann-

heim 1778.

43*
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Forschungen über Doppelsterne geleitet. Auch er dachte nur an optische

Systeme und suchte nach solchen, ohne Mayer's Bemühungen zu kennen. Nun

sollten enge Doppelsterne die Messung der jährlichen parallaktischen Ver-

schiebungen erleichtern und also die Auffindung der ersten Werthe von Fixstern-

parallaxen ermöglichen. Von allem Anfang an waren seine Nachforschungen

nach Doppelsternen sehr ergiebig, und bereits am 10. Januar 1782 konnte er

der Royal Society einen Katalog von 269 Doppelsternen vorlegen. Die eigent-

liche Bedeutung der HERSCHEL'schen Entdeckungen erkannte aber erst MichellI),

der das Vorkommen so vieler scheinbar nahe bei einander stehender Sterne

als mit den Gesetzen des Zufalles unvereinbar erklärte und betonte, dass die

meisten dieser Doppelsterne thatsächlich nahe bei einander stehende Weltkörper

seien, die sich nach den Gesetzen der Gravitation um einander bewegen müssen.

Diese Ansicht wurde durch die ferneren Arbeiten W. Herschel's bestätigt, die

in Folge dessen in dem Gebiete der Doppelsternastronomie von grundlegender Be-

deutung geworden sind. Herschel begnügte sich in der Folgezeit nicht damit,

neue Doppelsterne zu entdecken. Vielmehr suchte er nach Verlauf eines an-

gemessenen Zeitraumes die ihm bekannt gewordenen Doppelsterne wieder auf

und konnte in mehreren Fällen eine Veränderung in der gegenseitigen Stellung

beider Sterne nachweisen. Allerdings hätte diese auch eine Folge der als

geradlinig anzusehenden Eigenbewegungen sein können, aber es waren so die

Grundlagen gegeben, um (wenigstens theoretisch) durch eine dritte Messung

auch den letzten Zweifel an dem Vorhandensein wirklicher Doppelsterne zu zer-

stören.

Endlich gebührt W. Herschel das Verdienst, zuerst in klarer Weise erkannt

zu haben, welcher Art die Beobachtungen sein müssen, um als Grundlage für

Betrachtungen über etwaige Revolutionsbewegungen dienen zu können. Mayer

hatte, ähnlich wie es durch die jetzt üblichen Meridianbeobachtungen geschieht,

die Rectascension und Deklination der beiden Componenten bestimmt, ein Ver-

fahren, das nicht die nöthige Genauigkeit gewähren konnte, bei engen Doppel-

sternen überdies kaum anwendbar ist. W. Herschel dagegen bestimmte die

gegenseitige Stellung beider Sterne mit Hilfe von Mikrometermessungen und

zwar in einer Weise, welche auch die Folgezeit als die zweckmässigste aner-

kennen musste. Der hellere der beiden Sterne wurde als Hauptstern und als

das Bezugsobject für die Angaben des Ortes des schwächeren betrachtet. Die

letzteren enthielten die beiden Polarcoordinaten : Distanz und Positionswinkel.

Distanz ist der scheinbare Abstand beider Sterne, und Positionswinkel der Winkel,

den die Distanz mit einem festen, durch den Hauptstern gehenden grössten

Kreis bildet. Den Positionswinkel hat W. Herschel nicht immer von derselben

Nullrichtung an gezählt und durch Angabe des Quadranten jeden Zweifel zu

beheben gesucht. Die Folgezeit hat in dieser an sich ohne Frage neben-

sächlichen Angelegenheit ein vereinfachtes und allgemein angenommenes Ver-

fahren ausgebildet. Man zählt seit W. Struve den Positionswinkel vom nörd-

lichen Theile des Stundenkreises in der Richtung Ost, Süd, West, Nord. Steht

also der Begleiter genau nördlich über dem Hauptsterne, so ist der Positions-

winkel 0° zu notiren.

Die Resultate seiner Entdeckungen und Messungen hat W. Herschel in

den Jahren 1782, 1785 und 1804 zusammengestellt. Diese enthalten Angaben

•) MiCHELL, on the means of discovering the distance, magnitude etc. of the Fixed

Stars etc. Philosophical Transact. 1783, Nov. 27.
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Über etwa 700 Doppel- und mehrfache Sterne; eine sehr schätzbare Zusammen-
stellung dieser Resultate verdankt man J. HerschelI).

Wie in vielen anderen Gebieten der Astronomie, setzte auch hier der Sohn
die grossartige Thätigkeit des Vaters fort. John Herschfl hat nicht nur den
nördlichen Himmel in dieser Richtung, in der ersten Zeit in Gemeinschaft mit

South, auf das eifrigste durchforscht, sondern die Gelegenheit, welche ihm sein

so reich gesegneter Aufenthalt am Gap der guten Hoffnung darbot, auch für

die Doppelsterne in der ergiebigsten Weise ausgenutzt. Die verschiedenen von

ihm publicirten Zusammenstellungen beziehen sich auf etwa 6000 Doppelsterne,

von denen etwa 2000 der südlichen Halbkugel angehören^).

Am meisten und nachdrücklichsten aber wurde nach W. Herschel die Kennt-

niss der Doppelsterne gefördert durch W. Struve. Seine Bemühungen, durch

Aufsuchen neuer Systeme und Bestimmung ihrer Positionen das Fundament für

eine Astronomie der vielfachen Sterne zu legen, beginnen bereits um das

Jahr 18 13. In der ersten Zeit mit sehr beschränkten Hilfsmitteln arbeitend,

konnte er seine weitreichenden Absichten erst voll ins Werk setzen, als er in

Fraunhofer's berühmtem Refractor von 9 Zoll Oeffnung ein ausgezeichnetes,

für die damalige Zeit sogar unvergleichliches Hilfsmittel erhielt. Der Plan,

welcher im Laufe der folgenden Jahre wirklich zur Ausführung kam, erstreckte

sich auf folgende Aufgaben:

1; möglichst alle vielfachen Sterne zwischen dem Nordpole und — 15° De-

klination, deren Distanz kleiner als 32" und deren schwächster Stern nicht

schwächer als von der 9. Grösse ist, aufzusuchen und zu katalogisiren.

2) Die gefundenen Systeme mikrometrisch so genau und so oft als möglich

auszumessen und hierbei Notirungen über das Aussehen der Sterne, namentlich

ihre Farbe zu machen.

3) Die mittleren Orte aller dieser vielfachen Sterne mit dem Meridiankreise

zu bestimmen.

Die zwei ersten Aufgaben hat Struve ganz allein mit grosser Energie durch-

geführt, wie die berühmten Publikationen 3) der gewonnenen Resultate zeigen.

Bei der dritten Aufgabe musste er bald, von den beiden ersten völlig in An-

spruch genommen, auf die Mitarbeiterschaft von Preuss, später auch Dollen
rechnen. Für den vorliegenden Gegenstand bieten selbstverständlich die »Men-

surae microm.« das grösste Interesse, es wird deshalb wohl angebracht sein, einige

Einzelheiten über dieses Werk, wenn auch nur in grösster Kürze, zu erwähnen.

Struve hat die gefundenen Doppelsterne nach zwei Gesichtspunkten in

Gruppen eingetheilt: erstens nach der Grösse der Distanz, indem er 8 Klassen

in gleich zu erwähnender Weise unterschied, zweitens nach der Helligkeit der

beiden Componenten. Er nennt die Doppelsterne entweder ^^lucidae-» oder

Dreliquaei-, je nachdem keiner der beiden Sterne schwächer als 8. Grösse oder

dies wenigstens bei einem der Fall ist. Die Mens. Micr. enthalten nun folgende

Anzahlen von Doppelsternsystemen:

') A Synopsis of all Sir William Herschel's microm etrical Measurements etc. Memoirs

of tlie R. Astr. Society London, vol. 35.

^) In vielen Bänden der Memoirs of the R. Astr. Society London. Dann auch in dem

grossen Werke: »Results of Astronomical Observations of the Cape of Good Hope» 1847.

3) Catalogus novus stellarum duplicium etc. Dorpat 1827. Mensurae micrometricae

Stellarum etc. St. Petersburg 1837.
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in den letzten Jahren auch schon zur Kenntniss sehr interessanter Objecte ge-

führt. Burnham's verschiedene Kataloge enthalten bis jetzt etwa 1300 neue

Objecte \). Im Ganzen werden gegenwätig an 12000 mehrfache Sterne bekannt

sein, von denen etwa 10^ mehr oder weniger deutliche Revolutionsbewegungen

aufweisen. Diese Abschätzung beruht auf folgenden Angaben. J. Herschel!")

hat ein Verzeichniss der ihm bekannten mehrfachen Sterne hinterlassen, welches

10 300 Objecte enthält. Nicht inbegriffen sind die BuRNHAM'schen Sterne, sowie

die, allerdings nicht zahlreichen, in den letzten Jahren von anderen Astronomen

gefundenen. Noch mag erwähnt werden, dass man die Doppelsterne mit Vor-

liebe nach den von den um diesen Zweig der Astronomie verdientesten Astro-

nomen bezeichnet, indem die Nummern der von ihnen herausgegebenen Kata-

loge citirt werden. Es ist üblich, W. Struve mit 2, Otto Struve mit O 2,

Dawes mit D, Dembowski mit Ä; Dun^r mit Du, Burnham mit ß, Schiaparelli

mit Sp zu bezeichnen. So wird z. B. C Cancri auch 2 1196 benannt.

Viel ist, namentlich in früherer Zeit, über die Farben der Doppelsterne ge-

schrieben worden, W. Struve hat, wie schon erwähnt, die Untersuchung dieses

Gegenstandes in sein Arbeitsprogramm aufgenommen. Im Ganzen hat er unter

596 Systemen gefunden: 375 Paare von gleicher Farbe, 101 Paare von wenig

verschiedener Färbung und 120 Paare, deren Componenten sehr verschieden

gefärbt sind. Diese Aufzählung dürfte jedenfalls der vielfach ausgesprochenen

Meinung entgegentreten, dass sehr verschiedene Färbung beider Componenten,

namentlich in complementärem Sinne, das gewöhnliche Vorkommniss sei.

Doppler^) h.at in Verfolgung dieser Ansicht die Meinung ausgesprochen, dass

bei Doppelsternen mit schneller Revolutionsbewegung die Neigung zu com-

plementärer Färbung sich aus den Gesetzen der Wellenbewegung des Lichtes

ableiten lasse. Wenngleich die Folgezeit diese Meinung als irrig erkannt und

das dem erwähnten Gedanken zu Grunde liegende »DopPLER'sche Princip« in

einigen, allerdings nicht wesentlichen Punkten modificirt hat, so bildet dasselbe

doch ein überaus wichtiges Fundament, welches in den letzten Jahren zu wich-

tigen und interessanten Ergebnissen und Entdeckungen geführt hat. — Zur Er-

klärung der Farbenverschiedenheit der beiden Componenten eines Doppelsternes

dürfte es oftmals ausreichen, in Erinnerung zu behalten, dass an sich geringe

Farbenunterschiede sehr nahe bei einander stehender Objecte leichter bemerkbar

werden. Während allerdings einerseits durch Versuche an besonders auffällig

gefärbten Sternpaaren gezeigt worden ist, dass die Contrastwirkung nicht Alles

zu erklären vermag, muss andererseits hervorgehoben werden, wie unsicher

bisher alle Angaben, welche sich auf die Sternfarben beziehen, sind. Der Fall

kommt nicht selten vor, dass ein Beobachter sehr intensive Farben wahrzu-

nehmen glaubt, die ein anderer nicht oder wenigstens nicht mit Sicherheit wahr-

nehmen kann. So hat sich ein so erfahrener Beobachter wie J.
Herschel stets

sehr skeptisch gegenüber der ganzen Angelegenheit verhalten. Seiner Meinung

nach kommen überhaupt nur Färbungen aus dem weniger brechbaren Theile

des Spectrums (roth, gelb) bei Sternen in ausgesprochenem Grade vor, und

blaue Sternfarben seien stets nur Folge der Contrastwirkung naher röthlicher

') Eine Uebersicht über Burnham's Arbeiten giebt der 2. Band der »Publications of the

Lick Observatory«, Sacramento 1894.

2) A Catalogue of 10300 multiple and double Stars. Memoirs of the R. Astr. Society,

London, Vol. 40.

3) Ueber das farbige Licht der Doppelsterne etc. Prag 1842.
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Sterne. Die Anwendung der Spectralanalyse wird auch in dieser Frage mit d^er

Zeit Klarheit schaffen, da die Feststellung der für die Gesammtfarbe maassgebenden

Zusammensetzung des Spectrums nicht subjectivem Urtheile preisgegeben ist,

An sich ist nicht unwahrscheinlich, dass die Componenten der Doppelsterne

sich häufig in sehr verschiedenen Stadien der Abkühlung befinden müssen

Dann werden ihre Spectren verschieden sein und in Folge dessen auch ihre

Färbung.

Von der grössten Bedeutung ftir die Astronomie wurden die Doppelstern-

messungen, als sie anfingen, deutlich Revolutionsbewegungen zu enthüllen, und

als es mit ihrer Hilfe gelang, die Einsicht zu erlangen, dass diese, ebenso wie

alle Bewegungen im Planetensystem, durch die Folgerungen des allgemeinen

Attractionsgesetzes dargestellt werden können. Die Aufgabe, aus den gemessenen

Positionswinkeln und Distanzen die Elemente einer Doppelsternbahn abzuleiten,

wurde auf Anregung von Seite Arago's zuerst von dem leider früh verstorbenen

Felix SavaryI) und zwar in durchaus correkter Weise gelöst. Denselben Gegen-

stand hat später Encke^) behandelt, ohne indessen, ausser in weniger belang-

reichen Dingen, die SAVARv'sche Lösung zu überholen. Von den zum Theil

prim.itiven graphischen Methoden J. Herschel's^) und den Vorschriften, welche

Y. ViLLARCEAU^) im Anschluss an die in der Mecanique Celeste zur Berechnung

einer Planetenbahn gegebenen entwickelt hat, darf wohl behauptet werden, dass

sie einen Fortschritt in dem vorliegenden Thema nicht gebildet haben. Dagegen

hat J. Herschel^) und unabhängig von ihm, wenn auch Jahrzehnte später,

ViLLARCEAU^) eine Methode entwickelt, die in den meisten Fällen in grosser

Kürze und mit Sicherheit die Berechnung einer Doppelsternbahn, auszuführen

erlaubt. Der Grundgedanke dieser Methode kommt im Folgenden zu kurzer

Auseinandersetzung und führt in der elementarsten und einfachsten Weise zu

äusserst leicht ausführbaren Rechenvorschriften. In neuerer Zeit hat das Problem

durch Klinckerfues^j und Thiele^} beachtenswerthe Lösungen erfahren, die auch

in der Praxis von Wichtigkeit werden können.

Von besonderem Interesse ist die Frage, ob die beobachteten Bahnbewegungen

der Doppelsterne einen direkten Beweis für die Gültigkeit des NEwxoN'schen

Gravitationsgesetzes auch in jenen abgelegenen Fixsternräumen enthalten. Dass

letzteres den Beobachtungen genügt, ist schon oben als bestätigt erwähnt worden.

Die Untersuchung, ob kein anderes Gesetz dieselbe scheinbare Wirkung hat,

gestaltet sich ganz anders, als bei den Planetenbewegungen, weil hier die

Beobachtungen nur über die Ortsveränderungen in der auf der Gesichtslinie

senkrechten Ebene Aufschluss geben und über die Bewegung im Visionsradius

gar nichts aussagen. Die Aufgabe führt auf ein interessantes, mathematisches

Problem. Dasselbe, von Bertrand^) zuerst formulirt, wurde vollkommen gelöst

von Darboux und Halphen'°) und im Anschluss an den letzteren in sehr

*) Connaissance des temps für 1830. Addit.

^) Berliner Astronomisches Jahrbuch für 1832.

•^) Memoirs of the R. Astr. Society, London, Band 5.

*) Connaiss. d. t. für 1852 add.

^) Memoirs of the R. Astr. Society, London, Band 18.

^) Connaiss. d. t. für 1877 add.

') Theoretische Astronomie, Braunschweig 1877. Auch Astr. Nachr. No. 990.

^) Astr. Nachr., Band 104.

^) Compt. rend., Band 84.

'") Ebenda.
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eleganter Weise von Tisserand^). Nach diesen Arbeiten ist allerdings, wenn

nur gewisse höchst plausible Annahmen hinzugezogen werden, nur das

NEWTON'sche Gesetz im Stande, die beobachteten Doppelsternbewegungen zu er-

klären. Ganz anders gestaltet sich aber die Sachlage, wenn man auf den Um-
stand Rücksicht nimmt, dass die zu Grunde liegenden Messungen vermöge der

bedeutenden Ungenauigkeiten, welche ihnen anhaften, durchaus nicht eine

bestimmte Bewegungsform mathematisch genau definiren, vielmehr nur gewisse

Grenzen anzugeben im Stande sind, innerhalb welcher die Abweichungen von

der Theorie liegen müssen. Diese Grenzen sind aber ziemlich weite, weil

bei engeren Doppelsternen z. B. Fehler in Distanz von 5— 10^ und darüber

durchaus nicht selten vorkommen. Da man ferner etwaige Zweifel an der

Allgemeingültigkeit des NEwxoN'schen Gesetzes doch nur auf kleinere Ab-

weichungen desselben von der Wahrheit beziehen wird, so muss man zugeben,

dass die bisher berechneten Doppelsternbahnen durchaus nicht im Stande sind,

in der besprochenen Frage beweiskräftig zu wirken. Im Folgenden wird ein

hierher gehöriges Beispiel erwähnt werden. Der vielfache Stern C Cancri zeigt

zum Theil Bewegungen, die, trotzdem dieselben in Wahrheit sehr verwickelte

Störungsbewegungen sind, doch durch die KEPLER'schen Gesetze, wenigstens

innerhalb längerer Zeiträume genügend dargestellt werden können.

Ehe man dazu schreiten kann, die vorhandenen Messungen eines Doppel-

sternes zu einer Bahnbestimmung heranzuziehen, muss überlegt werden, welche

Correctionen man an sie anzubringen hat, um ein homogenes Material zu er-

langen. Refraction, Aberration, Nutation haben auf die Messungen der engen

Doppelsterne, welche hier in Frage kommen, nur einen verschwindend kleinen

Einfluss. Ebenso kann in den meisten Fällen die Einwirkung der Präcession

auf den Positionswinkel unbedenklich vernachlässigt werden. Dieselbe ist in-

dessen so einfach zu berechnen, dass man die damit verbundene Mühe nicht

scheuen wird. Bezeichnen p^ und p die zu den Zeiten t^ und / gehörigen

Positionswinkel, a und 8 Rectascension und Deklination des Doppelsternes, so hat

man nämlich:

p =: p^-^ 0°-0056 sinasecB (/ — /q).

Ganz anders verhält es sich mit gewissen Messungsfehlern, die in syste-

matischer Weise auftretend, der Person des Beobachters eigenthümlich sind und

deshalb persönliche Fehler genannt werden. Es ist das Verdienst Bessel's und

W. Struve's, auf das Vorkommen solcher Fehler hingewiesen zu haben, als sie

ihre gleichzeitigen Messungen gemeinsam beobachteter Objecte verglichen. Dann

aber hat besonders O. Struve, die Wichtigkeit des Gegenstandes erkennend,

zuerst eingehende Untersuchungen über die persönlichen Fehler, mit denen seine

eigenen Beobachtungen in hohem Grade behaftet sind, angestellt. Es hat sich

gezeigt, dass verschiedene Umstände, wie die Stellung des Sternpaares gegen

die Verticale, die Grösse der Distanz, vielleicht auch die Helligkeit der Sterne

maassgebend auf die Messung einwirken. Ferner hat sich die sehr unangenehme

Thatsache herausgestellt, dass zeitliche Aenderungen in den persönlichen Fehlern

nicht selten sind und manchmal in sehr merkbarem Betrage zum Vorschein

kommen. Thiele^) konnte das bei mehreren Beobachtern in unzweideutiger

Weise nachweisen. Es ist begreiflich, dass unter solchen Umständen die persön-

') Bulletin astromique, Tome IV, 1887.

2) Castor, Calcul du mouvement relatif etc. Kopenhagen 1879.



678 Doppelsterne.

liehen Beobachtungsfehler, die z. B. bei O. Struve den Positionswinkel unter

Umständen um mehrere Grade verfälschen, genaueren Untersuchungen über die

Bewegungen der Doppelsterne grosse Schwierigkeiten bereiten und dass der

Berechner niemals unterlassen darf, auf sie gehörig Rücksicht zu nehmen. Wegen
der zeitlichen Veränderlichkeit derselben sind solche Untersuchungen aber mit

grossen Unsicherheiten behaftet, die nur durch vielfache Vergleichungen der

Resultate verschiedener Beobachter verringert werden können. Solche Ver-

gleichungen wurden in neuerer Zeit in der That angestellt, noch ist aber manche

lÄicke in dieser Beziehung auszufüllen.

Wie schon erwähnt, wird bei der Bahnberechnung eines Doppelsterns die

unbedingte Gültigkeit des NEWTON'schen Gesetzes vorausgesetzt. Wir haben also

anzunehmen, dass die beiden Componenten eines Doppelsternes sich nach den

KEPLER'schen Gesetzen um einander bewegen. Diese Annahme können wir, da

nur geschlossene Bahnen in Betracht gezogen werden sollen, so formuliren: der

eine Stern beschreibt um den anderen (den Hauptstern) eine Ellipse und hält

hierbei das Gesetz von der Constanz der Flächengeschwindigkeit ein. Diese

Bewegung wird von dem sehr weit entfernten Beobachter betrachtet und es

werden demzufolge nur die Veränderungen in der gegenseitigen Stellung der

Projectionen der beiden Sterne in einer Ebene bemerkbar sein, welche senk-

recht ^ur Gesichtslinie steht. Es ist leicht zu sehen, wie sich diese scheinbare

Bewegung gestaltet. Die scheinbare Bahn wird wieder eine Ellipse sein; der

Hauptstern wird aber nicht in ihrem Brennpunkte, sondern irgendwo im Innern

stehen. Das Gesetz der Flächen wird aber bekanntlich nach wie vor gelten. Die

Kenntniss der scheinbaren Bewegung genügt aber, wie wir sehen werden, voll-

ständig zur Bestimmung der wahren Bewegung.

Wir haben zunächst festzusetzen, wie viele und welche Bestimmungsstücke

die wahre Bewegung bestimmen. Grösse und Gestalt der wahren Ellipsen sind

gegeben durch die grosse Halbaxe a und die Excentricität e. Die Lage der

Bahnebene wird bestimmt durch die Neigung i gegen die Projectionsebene und

die Länge des Knotens Sl auf letzterer. Wir wollen Sl von demselben Anfang

und in derselben Richtung wie die Positionswinkel zählen. Es mag gleich hier

bemerkt werden, dass, falls i stets positiv und kleiner als 90° angenommen
wird, Sl nicht eindeutig bestimmt werden kann. Da offenbar die scheinbare

Bewegung entstehen kann durch eine wahre in einer Ebene mit der Neigung = /

oder auch — i, so ist es erlaubt, nach Belieben den Werth von Sl um 180° zu

ändern. Man hat sich aber für einen der beiden gleichberechtigten VVerthe

von Sl zu entschliessen, alles andere ist dadurch unzweideutig gegeben. Die

Lage der wahren Ellipsen in ihrer Ebene wird durch den Winkel X bestimmt,

welchen die grosse Axe mit der Knotenlinie bildet, und der Ort des Sternes in

der Bahn durch die wahre oder mittlere Anomalie zu einer bestimmten Zeit.

Man kann auch, und das soll im Folgenden geschehen, die Zeit x angeben, zu

welcher die beiden Sterne die kleinste Entfernung von einander haben, t ist

also die Zeit des Passirens des Periastrons. X wird dann den Winkel zwischen

Periastron und Knoten, vom Hauptstern gesehen, darstellen. Schliesslich muss

noch die Umlaufszeit T bekannt sein, weil diese, wie wir sehen werden, nicht

durch a, wie im Planetensystem, gegeben ist.

Zwischen den angeführten Grössen, der Zeit /, der wahren Anomalie v, der

mittleren M und der excentrischen E finden die bekannten Beziehungen statt,

die durch die KEPLER'schen Gesetze gegeben sind. Wir wollen eine dieser
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Gleichungen näher betrachten. Es seien m und m^ die Massen der beiden Sterne,

k die Anziehungsconstante, dann ist bekanntlich

T=—-==, (I)

Aus dieser Gleichung folgt

T. )

Die Constante k ist hier natürlich in denselben Einheiten auszudrücken,

wie die anderen vorkommenden Grössen. Ob bei den Doppelsternen k den-

selben Werth hat wie in unserem Planetensystem, ist eine Frage, die wohl

discutirt werden kann und in der That discutirt worden ist. Ernstliche Zweifel

dagegen hat man aber nicht vorbringen können. Dann gilt aber (1) auch z. B.

für die Bewegung der Erde um die Sonne. Setzt man also die Sonnenmasse
bezw. Erdmasse gleich 1 bezw. v, die Umlaufszeit der Erde = 1, so ist

wobei noch mit jedenfalls hinreichender Genauigkeit v einfach fortgelassen werden

kann. Man hat jetzt einfach

a= T^ {m + m^f. (2)

Hier ist also T in Jahren, m und /«^ in Sonnenmassen und a in mittleren

Entfernungen Sonne — Erde auszudrücken. Nennt man p die Parallaxe des Fix-

sternes, a" den scheinbaren Winkelwerth von a, so hat man in Folge von

a" = ap
die Gleichung

_ a"

Da nun eine Doppelsternbahnberechnung nur a" angeben kann, so enthält

die Gleichung (3) eine Beziehung zwischen p und m --(- w/j, wenn auch noch T
bekannt ist. Diese Gleichung ist demnach bei jenen Doppelsternen von

besonderem Interesse, für welche Parallaxenbestimmungen vorliegen, denn sie

gestattet die Bestimmung von Fixsternmassen. Als Beispiel mag hierfür der

Doppelstern 70 Ophiuchi angeführt werden. Nimmt man — es sei dahingestellt,

ob dies die beste Annahme ist — an.

7"= 95-97; ü;" = 4"-958; / = 0"-162,

so ergiebt Formel (3) w + Wj = 3-11. Die Gesammtmasse des Systemes

ist also etwa 3 Sonnenmassen gleich.

Nach dem Früheren wird also eine Doppelsternbahn durch 7 Elemente

bestimmt. Als solche kann man die Grössen

ö!, e, Qj, i, X, T, T,

oder Combinationen aus ihnen wählen. Sind diese Elemente bekannt, so ist es

eine sehr leichte Aufgabe, hieraus für eine gegebene Zeit / Positionswinkel p
und Distanz p zu berechnen. Hält man die früher angeführten Bezeichnungen

fest, so hat man zunächst die bekannten Formeln

E — e sin E = M

fang
2

2' = ^««<f -^^Y Y^e
anzuwenden. Hieraus ergiebt sich die wahre Distanz r der beiden Sterne
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^ = a(l — e cos E)
und entsprechend

tang (p — Sl) = cos i tang (X H- v)

cos (X + V)^^'"
cos{p -ft)

wozu noch zu bemerken ist, dass p — Sl und X + z; in demselben Quadranten

liegen.

Die umgekehrte Aufgabe, aus gegebenen p und p die sieben Bahnelemente

zu bestimmen, ist natürlich viel complicirter. Offenbar muss im Allgemeinen

aus 7 Daten eine Bahnbestimmung möglich sein. Man sieht aber sofort ein,

dass Positionswinkel oder Distanzen allein hierzu nicht ausreichend sind, denn

nach (4) ist p unabhängig von a, während p nicht von Sl abhängt. Sonst können

die Daten in ganz beliebiger Weise combinirt werden. Es sind auch für einige

dieser Combinationen Methoden, die wegen der transcendenten Form einiger

der auftretenden Gleichungen Näherungsmethoden sein müssen, aufgestellt worden.

Dieselben sind dem Wunsche entsprungen, die Lösung des Problems aus der

gerade hinreichenden Anzahl von Daten zu erlangen, welcher Wunsch in rein

theoretischer Hinsicht durchaus berechtigt ist. In der Praxis liegt die Sache

anders. Bahnbestimmungen solcher Doppelsterne, deren Stellung nur durch

wenige Positionswinkel und Distanzen festgelegt erscheint, haben meistens kein

Interesse und können bei den bekannten Ungenauigkeiten der beobachteten

Coordinaten auf irgend welche Zuverlässigkeit keinen Anspruch machen. Man
wird deshalb wohl in allen Fällen, die eine Bahnberechnung überhaupt verdienen,

annehmen dürfen, dass eine grössere Zahl von Messungen vorliegt. Es soll nun

für das Folgende nur angenommen werden, dass entweder 5 zusammengehörige

Positionswinkel und Distanzen direkt gegeben seien oder wenn es, was bei engeren

Doppelsternen vorkommen kann, an letzteren fehlt, eine fortlaufende Reihe von

Positionswinkeln gegeben sei, die erlaubt, für 5 Zeiten den Betrag des

dp
Differentialquotienten -j^ zu berechnen. Da nämlich der Flächensatz

dp

~dt

gilt, so kann man jetzt für die fünf gegebenen Zeiten die zugehörigen p ab-]

leiten, wenn das einem und zwar unter den gegebenen beliebig ausgewählten Zeit^

momente zukommende p gegeben ist, oder auch ganz beliebig angenommer

wird. Man erhält in letzterem Falle die Dimensionen der wahren Ellipse

natürlich in diesem willkürlichen Maassstabe ausgedrückt, sonst aber selbstver^

ständlich alles andere eben so richtig, als wenn die eine erwähnte Distanz bej

kannt wäre. Durch die 5 Paare p und p sind auch die 5 Paare rechtwinklige!

Coordinaten
X = <^ cos py y =" 9 s^^^P

gegeben. Diese aber müssen der Gleichung der scheinbaren Ellipse genügen|

die sich den oben gemachten Bemerkungen gemäss in der allgemeinsten Forr

ß^2 _j_ .^y^ _|_ ^^xy H- 2e.»; H- 2Cj — 1 = (5|

darstellt. Da (5) eine Ellipse darstellen soll, so muss bekanntlich sein:

ß > 0; 7 > 0; ßT - 32 > 0. (5j

Zur Bestimmung der 5 Constanten ß, 7, 5, s, C reichen h gegebene x und_

aus. Man wird indessen niemals versäumen, etwa mehr vorhandene Daten mi^

zu benutzen und so viele Gleichungen anzusetzen, als zusammengehörige x und

p2 ^- = const
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1

vorhanden sind. Aus allen wird man, am besten nach der Methode der kleinsten

Quadrate, die Werthe der ß, y etc. berechnen.

Ist dies geschehen, so lässt sich leicht die wahre Ellipse bestimmen. Die

rechtwinklige Projection dieser letzteren ist die Ellipse (5) und der Coordinaten-

anfang, welcher mit dem Hauptsterne zusammenfällt, ist der Brennpunkt der

wahren Ellipse. Diese geometrischen Bedingungen in passender Weise durch

Formeln ausgedrückt, geben die einfache Lösung des Problemes.

(5) kann auch als Gleichung eines geraden Cylinders angesehen werden,

dessen Axe mit der Z-Axe des Coordinatensystems, also mit der auf der Projections-

ebene senkrechten Gesichtslinie zusammenfällt. Wir beziehen nun diesen Cylinder

auf ein in demselben Anfang gelegenes Coordinatensystem der x", y", z".

Die x'-Axe soll in der Knotenlinie der wahren Ellipse liegen, die j'"-Axe senk-

recht darauf im Sinne der Bewegungsrichtung des Sternes um den Hauptstern.

Dann hat man in sofort ersichtlicher Weise für die Transformation beider

Coordinatensysteme

:

X = x" cos Sl — y" sin ^ cos i + z" sin Sl sin i

y ^ ^" sin Sl -+ y" cos Sl cos i — z" cos Sl sin i

z = -\- y" sin i -h 2" cos i

Führt man dies in (5) ein und setzt 2" = 0, so erhält man den Durchschnitt

des erwähnten Cylinders mit der wahren Bahnebene, also die wahre Ellipse.

Ihre Gleichung ist also:

ß(jc" cos Si — ^" sin Sl CCS i)^ 4- ^(x" sin ft -t- y" cos ^ cos iY

H- 2S(x" cos Äi — y" sin Sl cos i) {x" sin Sl -+- y" cos ^ cos i) (I)

+ 2£(jf" cos Si —y sin Si cos i) + 2C(^" sin ft H- y" cos Sl cos i) — 1 =^ 0.

Andererseits ist aber die Gleichung der wahren Ellipse auf dieselben Axen

bezogen
{ae + x" cosl -[- y" sin X)^ (— x" sin X -\- y"cosX)~

^2
-•

^2
~ -1 = 0, (ii;

wenn die kleine Halbaxe mit d bezeichnet wird. Die Gleichungen (I) und (II)

müssen identisch für alle Coordinatenwerthe mit einander übereinstimmen. Es

müssen demzufolge die Coefficienten gleicher Potenzen der Coordinaten gleich

sein. Bezeichnet deshalb v einen zu bestimmenden Faktor, £o findet sich

sofort:

(cos^ X sin^ X\ „ ^ - r^ ^—2- H Tg— ) ~ ß ''^^ d6 + T sin^ U, -t- 'i^sm hl cos hl

(sifi^\ cos^\\—-y- H p— ) = (ß sm^ <Q, + T cos^ Sl — 2 ö sin hl cos hl) cos^ i

/« 2 X I —^ — -p-
1
= (— ß .f/« 2 ft + 7 sin 2 ft 4- 'iocos^^C) cos i

(6)

(7)

(8)

"j — cos \ =^ s. cos Sl -h C sin «Q, (9)

V — sin X = (— e sin Sl + Zcos Sl) cos i (10)

v(^2 ._!) = _ 1. (11)

1 «2
Aus (11) folgt V = rj 2 = T2 • Führt man noch den halben Parameter

— ein, so kann man (8) und (9) schreiben
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— COS X = i COS Qj -\- Z sin Sl
p
e .— stn X = (— e sm ^ -^ ^cos Sl) cos i.

P
Das doppelte Produkt dieser Gleichungen ist

Tg- sm 2 X = (— e^ ^/;^ 2 ,Q, + ^^ sm 2 ft — '2z^cos^ Sl) cos i,

während (8) die Gestalt annimmt

—g sin 2 X = (ß siji 2 ft — -^sin'iSl + 2 3 ^(?-y 2 Sl) cos i.

Hieraus folgt sofort

tang 2 ft =

(12)

2(3 + C£)
(13)

Diese Gleichung giebt bereits ein Element, nämlich Sl. Die bestehende

Vieldeutigkeit soll später erörtert werden. Die Differenz der Gleichungen

(6) und (7):

— —^ cos^X = {^ cos'^ Sl + 'i sin^ Sl -\- 2 sin Sl cos Sl)

— (ß sin^ Sl -^ 1 cos^ Sl — ^0 sin Sl cos Sl) cos'^

i

verglichen mit der Differenz der Quadrate der Gleichungen (12)

—^ cos 21 = (b cos Sl + ^ sm Sl)^ — (— e S2n Sl -\- !^cos Sl)^C0S^ i

giebt sofort

(ß 4- e^) cos^ ft H- (t + C^) sin^ ^ -+- 2 (3 + C e) sin Sl cos Sl
^^^ ' —

(ß H- £2) sin^ Sl-\- {^-\- C^) cos^Sl — 2(8 -t- U) sin Sl cos Sl
' ^ ^

Addirt man schliesslich zu (7) das Quadrat der zweiten Gleichung (12), so

findet man:

1 = (ß + £2) sin^ ^ + (y _,- ^2) ^^^2 ^ _ 2 (8 + C £) sin Sl cos Sl. (15)p^ cos^i

Hiermit ist die wahre Ellipse vollständig bestimmt und es erübrigt nur

,

noch, die Rechenvorschriften durch Einführung von Hilfsgrössen zu vereinfachen.]

Setzt man
M-
= T + C2

V = ß + £2

p = 3 + Ce

A =: [i sin^ Sl + ^ cos"^ Sl -{- 2^ sin Sl cos Sl

B = II cos'^ Sl -\- ^ shi^ Sl — 2p sin Sl cos Sl,

also:

^ + ^ = IX + V,

so werden die Gleichungen (13), (14) und (15):

-2p
fang 2 Sl

— cos" t

B'
1

p^ cos^ l

= B.

Hieraus ergiebt sich sofort

1 ^. B — A ,

-T^ = A\ tang"^ t = —^— = (ix + v)^^

Für A kann man noch etwas bequemer schreiben

A = cos'i Sl -\- ^ sin 2 Sl-



Doppelsterne. 683

Ehe wir die gewonnenen Formeln endgültig zusammenstellen, müssen wir

noch auf die Vieldeutigkeit in der Bestimmung von ft zurückkommen. Soll

Gleichung (14) einen reellen Werth für / ergeben, so muss ihre rechte Seite

stets positiv und kleiner als 1 sein. Aus den Bedingungen (5 a) folgt aber

sofort, dass in der That sowohl Zähler als auch Nenner des Bruches (15)

positiv sind. Es muss also der Nenner grösser als der Zähler sein, d. h.

(0 -h ^z)sin'lSl <
oder sm2^ muss das Zeichen von — p, also cos 2^ das Zeichen von ([j, — v)

haben. Hierdurch erscheint 2,^ eindeutig bestimmt. Sl selbst ist es aber nicht

indem man es nach Belieben um 180° vergrössern darf oder nicht. Diese

übrigbleibende Zweideutigkeit liegt aber, wie bereits oben auseinandergesetzt

wurde, in der Natur der Sache und kann nicht gehoben werden. Man muss

sich also für ein bestimmtes Sl entscheiden, weil dann erst Sl unzweideutig be-

stimmt ist.

Wir stellen nun alle Formeln zusammen, die, nach Ermittelung der Coeffi-

cienten ß, 7, 8, e, C zur Bestimmung der wahren Bahnellipse zu berechnen sind.

[J. = Y -t- C^

V = ß + £2

p = S + Ce

— 2p
^anp- 2 Sc = ;

[X — V

cos 2 Sl hat das Vorzeichen von (p. — v)

1 tX —1~ V !X V
—^ = —X 7:

— cos 2,^1 + p sin 2 ft.
/-* 2 2 '

tang'^i = (|x + 7)^2 — 2

— sin \ = (— £ sin ^ -^ ^ cos Sl) cos i

P

-- cos X = s. cos Sl -h Z sin Sl-

P
Will man für die Berechnung dieser höchst einfachen Formeln eine Controle

haben, so findet man eine solche u. A. in der oben vorkommenden Formel:

—^ sin 21 = cos i [(ß — 7) sin 2Si — 28 cos2Sl].

Es mag noch erwähnt werden, dass man die Gleichungen für ^2 nnd ^ang^i

auch schreiben kann:

2 / —

—

— = (^ + V) - -l/(lX - V)2 + 4p^

tätigt i = />2 "|/(fx — v)2 + 4p2

Man sieht hieraus, dass, wie es nach den getroffenen Festsetzungen auch

sein muss, fang i immer reell wird, wenn es p ist. Dieses wird imaginär, wenn

p2 > |j,V.

Das ist aber, wie man leicht einsieht, die Bedingung dafür, dass der

Coordinatenanfang ausserhalb der scheinbaren Ellipse sich befindet, welcher

Fall nicht eintreten kann, weil der Coordinatenanfang die Projection des Brenn-

punktes der wahren Ellipse sein muss.

Hat man auf diese Weise Grösse, Form und Lage der wahren Ellipse be-

rechnet, so kann man aus jedem Positionswinkel p und der zugehörigen Zeit

die mittlere Anomalie M berechnen, denn es ist:
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tang (z; H- X) = sec i tang {p — Sl)

tang
2 ^ = t(^^iS 2 ^ ]/- + e

M= E — e sin E.
Da aber andrerseits

^r 360°
,

ist, so giebt jedes M eine lineare Gleichung zwischen den beiden Unbekannten

360°—~- = n und nx = — e

nämlich

M= nt + z

Aus der Gesammtheit der vorliegenden Werthe für M ergeben sich dann,

am besten nach der Methode der kleinsten Quadrate, die gesuchten Unbekannten.

Auf die angegebene Weise wird man in den allermeisten Fällen eine Bahn- '

bestimmung erhalten, die sich dem verfügbaren Beobachtungsmaterial soweit

anschmiegen wird, dass man sie zum Ausgangspunkt für eine consequente

Behandlung nach der Methode der kleinsten Quadrate wählen können wird. Zu

diesem Zwecke wird man, ganz ähnlich wie bei Cometen- und Planetenbahnen

die Beziehungen aufzustellen haben, welche zwischen kleinen Aenderungen der .

Bahnelemente und den zugehörigen Aenderungen der Beobachtungsgrössen be- •!

stehen. Hier sind also die kleinen Zunahmen dp und d^ durch die Differentiale

der 7 Bahnelemente auszudrücken. In Folge der grossen Einfachheit der aus-

zuführenden Operationen wird es wohl ausreichend sein, wenn nur das Resultat

angeführt wird. Die benutzte Bezeichnung ist dieselbe wie früher, nur ist noch

der Einfachheit wegen der Excentricitätswinkel 9, wo sin 9 = ^, eingeführt

worden.

Man findet nun:

,„ a an ^ a . _
dE = — (/ — x)dn dx -\ sm E cos cp a9

dv =^ —^ cos 9 [(/ — t) dn — ndx] H- —g sin E [~ + cos^ cp | ^9

r ci'^ . a^ie — cos E)
dr = — da + —^ sin 9 sin E [(/ — x)dn — n dx] + cos 9 d(f>

und hiermit

dp = dSl sin (X + v) cos {p — Sl) sin i d i -^ ! — 1 cos idX -+-

fay ^ fay (r \
4- I

—
I
cos^ cos i\{t — t) dn — ndx] + I — I cos i sin E \— ^ cos^ 9 } ^9.

(16)

Setzt man noch zur Abkürzung

1 sin t

m = — r sin '2(p — Sl),
2 cos i

^'^ '

so wird die gesuchte Differentialgleichung für die Distanz

d^ da
j ( ^y— = — — md\ -{- \\ {e sin E — m cos 9) [(/ — t) dn — // ^x] —

— tang i sin"^ {p — Sl)di — ( — 1 \cos u^icosE— e) -\- m sin E \ 1- cos"^ 9 1 dtjj.

Diese beiden Gleichungen ermöglichen sofort die Aufstellung der Bedingungs-

gleichungen. Die Bildung der Normalgleichungen hängt von dem Gesetze ab,

(17)
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nach welcliem die Beobaclitungsfehler dp und d^ vun der Distanz p abhängen.

Dass eine solche Abhängigkeit stattfindet, ersieht man aus dem Umstände, dass

die Genauigkeit der Beobachtung der p schnell mit der Distanz p abnimmt.

Man wird im Allgemeinen sagen können, dass beide Coordinaten gleich genau

gemessen sind, wenn ^dp und d^ gleich gross sind. Triftt letzteres zu, so müsste

man die Normalgleichungen nach der Bedingung

2pV/>2 + 2d^p2 = Minim.

bilden. Dies ist aber nicht, wenigstens nicht bei allen Beobachtern, der Fall

und scheint namentlich bei kleinen Distanzen (< l") nicht zuzutreffen. Man
wird, da die Sache namentlich mit Berücksichtigung der systematischen Fehler,

die hier wie zufällige Fehler angesehen werden, bisher nicht genügend untersuciit

ist, vielleicht am besten thun, bei massigen Distanzen die obige Minimums-

bedingung festzuhalten, für ganz kleine Distanzen aber

2p2^/)2 == Minim.

zu setzen und die beobachteten Distanzen nur zur Ableitung der Dimensionen

der wahren Ellipse, also zur Bestimmung von a zu benutzen. — Die auseinander-

gesetzte Methode reicht nicht aus, wenn i nahezu 90° ist. Ein Beispiel für

diesen Fall bietet der enge Doppelstern 42 Comae, bei welchem die Annahme
i = 90° den Beobachtungen am besten zu genügen scheint. Hier hat man die

Bahnbestimmung allein auf die Distanzmessungen zu gründen und der un-

veränderliche Positionswinkel bestimmt für sich die Knotenlänge der Bahn. Auf

die Behandlung dieser Ausnahmefälle kann hier nicht näher eingegangen werden.

Die zu ferneren Untersuchungen über Bahnbewegungen tauglichen Doppel-

sternmessungen gehen bis auf W. Struve zurück. Die ersten Beobachtungen

dier^es Astronomen sind indessen mit grösseren und weniger gut ermittelten

systematischen Fehlern behaftet, so dass man bei ihrer Benutzung öfters auf

Schwierigkeiten stösst. Mit Sicherheit darf man sich aber der von 1828 an von

IV^ gelieferten Messungen bedienen, und man darf sie den besten neueren

Beobachtungen an die Seite stellen. Die Beobachtungen W. Herschel's, so über-

aus werthvoll wegen ihres Alters, dürfen nur mit grösster Vorsicht verwerthet

werden. Die Angaben der Positionswinkel sind nicht selten durch grobe Ver-

se' en, z. B. falsche Angabe des Quadianten, entstellt, die Distanzen sind, wenn

überhaupt angegeben, sehr wenig sicher. Aus diesen Gründen wird man diese

Messungen nicht mit Vortheil in die Ausgleichungsrechnung einbeziehen, dagegen

wird ihre Vergleichung mit dem Resultate der Bahnbestimmung unter Umständen

sehr werthvoll sein zur Beurtheilung der Sicherheit der erhaltenen Umlaufszeit

und man wird deshalb gut thun, diese Vergleichung nicht zu unterlassen. —
Aus der verhältnissmässig kurzen Zeit, über welche sich die verfügbaren Messungen

erstrecken, folgt von selbst, dass die Bahnen von mehreren Jahrhunderten

Umlaufszeit auf Sicherheit keinen Anspruch machen können. Eine vollständige

Uebersicht über die bisher berechneten Doppelsternbahnen soll hier nicht ge-

geben werden, eine solche würde auch bei der raschen Entwickelung unserer

Kenntnisse in dieser Richtung schnell veralten.

Man findet u. A. eine solche Zusammenstellung neuesten Datums im

»Annuaire pour Tan 1896«, während der Stand der Kenntnisse in dieser Richtung

vor 20 Jahren in einem Werke von Flammarion i) und dem bekannten Hand-

buche von Crosslev, Gledhill und Wilson 2) dargestellt ist. In der folgenden

') C. Flammarion, Catalogue des etoiles doubles et multiple«, Paris 1878.

^) A Handbook of double Stars, by Crossley, Gledhill and Wilson, London 1879.

Vauwtinbr, Astronomie. I. 44
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Tabelle sind jene 38 Doppelsternbahnen nach dem »Annuaire« angeführt, die

Umlaufszeiten unter 100 Jahren haben. Ausser der Umlaufszeit werden noch

die Helligkeiten der Componenten und die ein allgemeines Interesse darbietenden

Elemente, i, e und a angegeben.
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vorkommen. Die Bewegungen in dem ersteren Systeme, welches aus 3 nahezu

gleich hellen und aus einem vierten bisher noch nicht gesehenen Sterne besteht,

sind in neuerer Zeit eingehend i) studirt worden und haben zu Resultaten ge-

führt, die hier ganz kurz, ohne näheren Nachweis, erwähnt werden sollen.

Von den 3 sichtbaren Sternen A, B, C , stehen zwei, A und B, in grosser

Nähe beieinander. Sie beschreiben in etwa 60 Jahren einen vollen Umkreis um
einander und halten hierbei eine Distanz von 0"'6~1""1 ein. Der Stern C da-

gegen beschreibt um die Mitte von A und B jährlich im Durchscheitt 0°'5 im

Positionswinkel bei einer nahezu constanten Distanz von 5^". Sowohl die

Prüfling der Flächensätze, als auch die Berechnung einer elliptischen Bahn er-

gaben, dass man den Beobachtungen von A und B beinahe vollständig genügen

kann, ohne auf eine Einwirkung des dritten Sternes Rücksicht zu nehmen. Hier-

aus darf aber nicht geschlossen werden, dass der dritte Stern C keinen be-

deutenden Einfluss aui die Bewegung von B um A ausübt. Vielmehr hat sich

ergeben, dass man für den Stern C sehr bedeutende Massenwerthe annehmen

kann, ohne die Uebereinstimmung zwischen Rechnung und Beobachtung zu ge-

fährden und dass man ziemlich bedeutende Massenwerthe annehmen muss, um
die beste Darstellung im Sinne der Methode der kleinsten Quadrate zu erhalten.

Die Beobachtungen des Sternes C zeigen Anomalien höchst merkwürdiger

Art. C. Flammarion und Otto Struve haben vor mehreren Jahren darauf auf-

merksam gemacht, dass die Messungen mit grosser Deutlichkeit eine periodische

Veränderung im Positionswinkel und Distanz ergeben, die beinahe vollkommen

durch die Annahme fortgeschafft werden konnte, der Stern C bewege sich in

etwa 18 Jahren in einer Kreisbahn vom Radius 0"'2 um einen Punkt, der wieder

in einer Kreisbahn langsam um die Mitte von A und B fortrückt. In der That

ist die durch diese Hypothese erzielte Uebereinstimmung so auffällig, dass an

ihrer Berechtigung schon damals kaum zu zweifeln war. Indessen war doch eine

erneute Prüfung aus verschiedenen, hier nicht näher zu erörternden Gründen,

nöthig. Namentlich musste untersucht werden, ob die Annahme eines dunklen

vierten Sternes nothwendig sei und die beobachtete Anomalie nicht durch eine

andere Annahme ebenfalls erklärt werden könne. Die dahin gerichtete Prüfung

hat nun eine vollständige Bestätigung der gemachten Annahme geliefert und es

kann als eine bewiesene Thatsache angesehen werden, dass sich in grosser Nähe
des Sternes C ein vierter Stern befindet.

Diese Untersuchungen über C Cancri führen uns auf den Fall eines Doppel-

sternes, bei dem nur die eine Componente sichtbar ist. Ein solcher Stern wird,

also im Gegensatz zu den gewöhnlichen Fixsternen eine Eigenbewegung zeigen,

die ausser einem mit der Zeit proportionalen Fortschreiten am Himmel eine

periodische Veränderlichkeit aufweist. Man sagt deshalb, ein solcher Stern habe

eine veränderliche Eigenbewegung. Das Vorkommnis dunkler Fixsternbegleiter

darf an sich nicht verwundern. Schon Bessel sprach die Meinung aus, dass

die Leuchtkraft nicht nothwendiges Attribut stellarer Massen sei. Diese an sich

unzweifelhalt richtige Ansicht hat den grossen Astronomen zu der epochemachenden

Entdeckung eines solchen Falles geführt, indem er aus den periodischen Ver-

^) H. Seeliger, Untersuchungen über die Bewegungsverhältnisse in dem dreifachen Stern-

system C Cancri, Denkschriften der Wiener Akademie, Band 44, 1881. — Fortgesetzte Unter-

suchungen über das mehrfache Sternsystem C Cancri. Abhandlungen der Münchener Akademie

,

Band 17, 1889. — Ueber den vierfachen Stern C Cancri, Sitzungsberichte der Münchener

Akademie 1894.

44*
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ändeningen der Rectascension des Sirius die wahre Sachlage erkannte i). Ihm

war es niclit vergönnt, den Gegenstand weiter zu verfolgen und die Bahn, welche

Sirius um den Schwerpunkt seiner und des Begleiters Masse beschreibt, ab-

zuleiten. Diese Aufgabe hat später C A. F. Peters^) in mustergültiger Weise

gelöst. Darauf behandelte Auwers^) dasselbe Problem sehr eingehend, indem

er nicht nur die Rectascensionen, sondern auch die Deklinationen in den Bereich

seiner Betrachtungen zog. Diese umfangreiche Arbeit hat den unwiderleglichen

Beweis für die Richtigkeit der BESSEL'schen Anschauungen erbracht. Noch war

dieselbe aber nicht in die Oeffentlichkeit getreten, als es A. Clarke am 31. Ja-

nuar 1862 gelang, den genannten Begleiter wirklich zu sehen und zwar sehr nahe

an dem Orte, welchen ihm die Theorie zugewiesen hatte. Die von Auwers ge-

fundenen Elemente sind
X =
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schwierigen Umstände ist die Uebereinstimmung der Bahn mit der aus den Me-

ridianbeobachtungen abgeleiteten recht befriedigend. Auwers ') fand nämlich

aus den Beobachtungen zwischen 1862 und 1890, bei angenommener Umlaufs-

zeit, für die Bahn des Begleiters um den Hauptstern:

T = 1844-22

a =
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Epoche des Min. in A. R. 1795-568

Umlaufszeit 39v'-97

Radius l"-053

Die Auffindung des gesuchten Begleiters ist bisher nicht gelungen. Noch
bei einigen andern Sternen (ß Orionis, a Hydr., a Virg) hat man einen dunklen

Begleiter vermuthet, spätere eingehendere Untersuchungen haben aber diese Ver-

muthung nicht bestätigt, so dass wir dieses interessante Vorkommniss nur bei

den 3 Sternen, Sirius, Procyon und C Cancri als erwiesen betrachten können. —

Hatte man schon durch die BuRNHAM'schen Doppelsterne äusserst enge

Systeme kennen gelernt, die in einigen Jahren einen vollen Umkreis umeinander

beschreiben, so hat die Anwendung der neueren spectralanalytischen Messungen zur

KennLn''ss des Vorhandenseins so nahe beieinanderstehender Weltkörper geführt,

dass ihre optische Trennung wohl niemals durch das Fernrohr erfolgen kann. Die

Umlaufszeiten, die bei diesen Systemen auftreten, berechnen sich nach Tagen

und zum Theil nach wenigen Stunden. Schon seit längerer Zeit war man geneigt,

die veränderlichen Sterne vom Algoltypus als solche überaus enge Doppelsterne

zu betrachten, bei denen die eine Componente gegenüber der andern wenig hell

sein muss. Diese Hypothese ist für Algol selbst zur Gewissheit geworden, nach-

dem es H. C. Vogel gelungen ist, in den photographischen Spectralaufnahmen

mit Sicherheit jene Linienverschiebungen nachzuweisen , welche infolge des

DoppLER'schen Principes mit der Bahnbewegung verbunden sein müssen. Aehn- _

liehe Verschiebungen der SpectralHnien wurden später auch bei nicht veränder- M
liehen Sternen, z. B. bei aVirginis gefunden. Diese Verschiebungen ergeben die

in der Richtung des Visionsradius liegende Componente der Geschwindigkeit

des leuchtenden Sternes um den Schwerpunkt des Systemes, und hieraus kann

man die hauptsächlichsten Elemente dieser Bewegung ableiten, was gleich gezeigt

werden soll.

Aber auch, wenn beide Componenten des sehr engen Doppelsternes leuchtend

sind, giebt die Spectralanalyse unter Umständen die Mittel an die Hand, eine

Bahnbewegung zu constatiren. Es hat wohl zuerst Edward C. Pickering die

Bemerkung gemacht, dass die Spectren einiger Sterne innerhalb kurzer Zeiträume

Veränderungen aufweisen, indem gewisse SpectralHnien bald doppelt, bald ein-

fach erscheinen. Dass diese Erscheinung zufolge des DopPLER'schen Principes

durch eine periodische Bewegung zweier Sterne um einander erklärt werden
könne, war von Anfang an klar. Misst man nun zu verschiedenen Zeiten die

Entfernungen der verdoppelten Linien von einander, so erhält man die im Vi-

sionsradius liegende Componente der relative;^ Geschwindigkeit der beiden

Sterne des Systemes gegen einander. Solche Beobachtungen waren bisher mit

Erfolg möglich u. A. bei den Sternen ß Aurig. und i Urs. maj., und es ist kaum
zu bezweifeln, dass sich die Anzahl solcher Objecte in der nächsten Zeit schnell

vermehren wird.

Der Zusammenhang zwischen den spectroskopischen Verschiebungen, welche

in Kilometern ausgedrückte Geschwindigkeiten im Visionsradius angeben und den

Bahnelementen ist sehr leicht aufzustellen. Nach Abzug des bekannten Einflusses

der Bewegung der Erde um die Sonne auf die Verschiebung der SpectralHnien

giebt die Beobachtung im ersten der beiden betrachteten Fälle (Algol) die Ge-

schwindigkeitscomponente des hellen Sternes gegen die Sonne. Legt man also

die s-Axe eines rechtwinkligen Coordinatensystems, dessen Anfang in der Sonne
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liegt, in die Fortsetzung des Visionsradius, nennt m und Z, die Masse und die

^-Coordinate des hellen Sternes, /;/ und C' die analogen Grössen für den dunklen

Körper und setzt z = l, — ^', so giebt die spectroskopische Messung:

^ - r + -^^^— — (19)
dt ~ ^ m-^m' dt'

^^'

Hierin bedeutet V die relative Geschwindigkeitscomponente im Visionsradius

des Schwerpunktes des Uoppelsternsystems gegen die Sonne.

Im zweiten Falle (ß Aurig. etc.) giebt die spectroskopische Beobachtung direkt

dz
-;— = z'. Mit den oben gebrauchten Bezeichnungen hat man:
dt "^ '^

z = r sin {v + X) sin i

und mit Hilfe der Gleichungen

dv na{\ 4- e cos v)

dt
~~

-j/i _ ^
dr e sin v

-dt=''''

erhält man sofort

yi

, dz na sin «'

,
2' = ^ = —=== [e cos X + cos [V + X)].

dt

Bezeichnet man mit a-^ die grosse Halbaxe der Bahn, welche tu um den

Schwerpunkt von m und ?h' beschreibt, so ist

(/// + t>i')ay = m' a

d. h.

m dz na. sin i ^ ^ , ,vt ,^^.

Da die Bahnen, welche m um w' einerseits und um den Schwerpunkt von

m und m' andererseits beschreibt, ähnliche und ähnlich gelegene Ellipsen sind,

so erhält man z^ einfach aus z\ wenn man die Elemente der ersten Bahn-

bewegung durch die der zweiten ersetzt oder, was dasselbe ist, wenn man im

Ausdrucke für 2' an Stelle von a, a^ setzt. Es ist deshalb unnöthig, die beiden

d^
Fälle zu unterscheiden, ob nämlich z' oder -7^ durch die Beobachtungen gegeben

ist. Ist das letztere der Fall, so nimmt man, worüber das Nähere weiter unten

dZ
folgt, den rein periodischen Theil Sj' von -7-^, welcher in Formel (20) genau m

derselben Verbindung mit den Bahnelementen vorkommt, wie s' in der unmittelbar

vorhergehenden Formel.

Die rechte Seite von (20) lässt sich durch die 5 Bahnelemente

«1 sin i, n, e, t, X

ausdrücken. Man kann also aus spectroskopischen Messungen nur diese 5 Ele-

mente bestimmen, a^ kann nicht von i getrennt werden und die Knotenlänge

ist, wie von vornherein klar, gänzlich unbestimmt.

Liegen also zu 5 verschiedenen Zeiten gemessene Zj' vor, so kann man aus

diesen die genannten 5 Bahnelemente ableiten. In dieser Allgemeinheit wird

indessen die Lösung der Aufgabe von der Praxis wohl kaum jemals gefordert

werden. Schon in Rücksicht auf die Ungenauigkeit der Messungen wird es sich

fast stets darum handeln, aus bereits als periodisch erkannten Veränderungen der

Spectrallinien weitere Schlüsse zu ziehen, und man wird deshalb annehmen

dürfen, dass aus zahlreich vorliegenden Beobachtungen n oder die Umlaufszeit
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mit genügender Sicherheit bereits festgestellt ist. Ist aber n bekannt, dann wird

.lieh die Bestimmung der übrigen Bahnelemente sehr einfach vollziehen, wie die

Untersuchungen von A. Rambaut i) und R. Lehmann-Filhes^) gezeigt haben.

Der letzteren Arbeit folgen die weiteren Auseinandersetzungen, unter Hinweis

auf sie in Bezug auf Einzelheiten, die hier nicht besprochen werden können.
d^ . . .

Die beobachteten Werthe -jr in Formel (19) stelle man graphisch als Ordi-

naten dar, die zu den zugehörigen Zeitangaben als Abscissen gehören. Die

Verbindung der einzelnen Punkte in möglichst gleichförmiger Weise ergiebt eine

Curve. Von der Sicherheit, mit welcher diese Curve gezeichnet werden kann,

hängt die Sicherheit der Bahnbestimmung ab, und es ist kaum zu bezweifeln,

dass eine Bahnrechnung nur dann Aussicht auf Erfolg hat, wenn sich die ge-

nannte Curve mit einiger Sicherheit herstellen lässt. Zunächst wird der Curven-

zug T oder n erkennen lassen, darauf wird man die Beobachtungen, welche zu

Zeiten gehören, die sich um Vielfache der Umlaufszeit T unterscheiden, zu-

sammenziehen und so die Sicherheit des Curvenzuges zwischen zwei Zeiten

/ = /jj und t = t^ -\- T beträchtlich erhöhen. Mit Hilfe eines Planimeters oder

ähnlicher Hilfsmittel kann dann sofort die Fläche angegeben werden, die zwischen

dz
der Curve und zwei beliebigen Ordinaten liegt. Da nun -77 eine rein periodische

dt
Function von A mit der Periode T ist, so ergiebt sich aus (19):

Cd^

i

d^
(A. 165.)

Mit diesem f ergeben sich die periodischen Theile z^' von -^ durch Sub-

traction, was übrigens nichts anderes aussagt, als dass nunmehr die Abscissenaxe

in der Zeichnung so gelegt ist, dass die Ordinaten die periodischen Theile s,'

bedeuten. Setzt man noch zur Abkürzung

na., sin i
C =

so wird also

^1 ' = C[e cos}, -f- cos {v -h X)]. (21)

') A. Rambaut, Monthly Notic, Bd. 51, pag. 316 (f.

2) Lkhmann-Fii.hks , Ueber die Bestimmung einer Doppelsternbahn aus spectroskopischen

Messungen etc. Astron. Nachr., No. 3242.
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Aus der Curve (Fig. 165) kann man leicht den grössten positiven Werth A
und den absolut grössten negativen Werth — B von z^, welche den Zeiten t^

und /ß' entsprechen sollen, entnehmen. Man hat also:

A =^ C{e cos\ -\-
1

)

— B ^ CiecosX — 1),

woraus
'iC = A + B, A — B =2Cecosl, (22)

und die Gleichung (21) kann man jetzt schreiben:

A-B A+B ^

Zi = —2~
' 2— '^^^ ^^ ^ ^'

Aus der Zeichnung nimmt man weiter die beiden aufeinanderfolgenden

Zeiten /j und /o, für welche 2^' :i= 0. Die diesen Zeiten entsprechenden wahren

Anomalien seien: v = v^ und 7' = v^. Es wird also:

A-B '

cos (v^ + X) = cos (v^ -f- X) = — e cos X =^ — -^ • (23)

Die Anwendung eines Planimeters erlaubt die Grössen

anzugeben. Zwischen t^ und t^ ist z^' positiv, d. h. die 2-Coordinate nimmt zu.

/q entspricht also der Zeit des Durchganges durch den aufsteigenden Knoten,

/j' dem absteigenden Knoten. Es ist demnach sin (v^ -+ X) positiv und

sin (v^ H- X) negativ anzusetzen. Daraus folgt also:

cos (v^ + X) = - ^^ZL-ß
A — B

cos{v^ -H X) = — -^

sin (z;„ + X) = — 2J^^= —
^ A — B

cos (v
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der kleinsten Quadrate. Die Aufstellung der Differentialformeln macht nicht die

geringsten Schwierigkeiten und es wird deshalb genügen, diese Formel ein-

fach anzuführen.

z
'

dz^' = —FT • dC — C[e sin X + sin {z> + \)\ • d\
C

sin V sin iv -\- ^ ,^ 1 ^ , ,^„v— fTTTi (2 ^ ecosv) C- de (26)

sin {v + l) {\ + e cos v)'^

H ^ —^ C[ndx — {t- x)dn\
(1 — ^2)ir

Die spectroskopischen Messungen erlauben also nur die Bestimmung von

5 Bahnelementen. Andererseits aber ergänzen sie in zwei Richtungen die Bahn-

bestimmung aus Positionswinkel und Distanzen. Zuerst ist klar, dass man durch

dz
die Angabe der Grösse von -j^ die Zweideutigkeit in der Bestimmung der

Knotenlänge heben kann; hierzu genügen spectroskopische Beobachtungen, die

dz
nur eine solche Genauigkeit besitzen, dass sie über das Vorzeichen von -7- eine

Entscheidung treffen. Zweitens liefern aber die spectroskopischen Messungen

dadurch eine neue Beziehung, dass sie die Geschwindigkeiten in absolutem

Maasse (Kilometern) angeben. Hat man aus Mikrometerbeobachtungen die

Doppelsternbahn abgeleitet, so geben in Verbindung mit ihnen die spectroskopi-

schen Messungen die Parallaxe des Doppelsternes und die Summe beider Massen.

Denn die ersteren geben a in Bogensecunden = a", C dagegen bestimmt dieselbe

Grösse in Kilometern. Die Parallaxe des Sternes in Secunden /" ist dann

^ a

wo R, die Entfernung Erde-Sonne, sowie a in Kilometern angesetzt ist. Die

Gesammtmasse ist gegeben durch die Formel:

m + m - -^ •

Wenn nui die Verschiebungen der Spectrallinien des einen Sternes beob-

achtet sind, so ist durch C und n nicht a, sondern nur

«j sin i

gegeben, und man kann weitere Beziehungen nicht aufstellen, da auch die rela-

tive Stellung der beiden Weltkörper gegen einander der Beobachtung nicht zu-

gänglich ist. Bei den Veränderlichen vom Algoltypus geben aber die photo-

metrischen Beobachtungen, d. h. die Verfolgung der Lichtvariation, weitere

Daten. So sind aus diesen Beobachtungen für Algol bestimmbar die Verhältnisse:

« : p : p', wo p und p' die Radien der beiden als Kugeln betrachteten Massen

m und w' bedeuten; hierbei ist allerdings noch vorausgesetzt, dass die Masse w'

ganz dunkel ist und die Masse vi sich als eine überall gleich helle Scheibe dar-

stellt. Als bekannt dürfen also angenommen werden:

X = — und a = — •

P P

Die beiden Gleichungen

kann man dann auch so schreiben:

Es bezeichne v die mittlere Bewegung der Erde um die Sonne, A die Ent-

fernung Sonne — Erde, R den Sonnenradius und die Dichtigkeit der Sonne werde
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= 1 gesetzt. Ist weiter D die mittlere Dichtigkeit der beiden Massen m und

m\ deren Dichtigkeiten 8 und ö' sind, so giebt die erste der beiden genannten

Gleichungen

D =
{")' i?3

Ä3(l + X3)

die Dichtigkeit D und die zweite

« = ^i(n-^-|)-

Nimmt man z. B. in ganz roher Annäherung als Resultate der photometri-

n
sehen Beobachtungen für Algol an: a = 6, X^ = ^, ^ = 127*4, so ergeben diese

für sich D = 0-237.

Die spectrometrischen Messungen ergeben unter Voraussetzung einer Kreis-

bahn und für i = 90°: na^ = 42 h/i in der Secunde, also:

a = 1656000 km ( 1 + 2 yj •

Die weitere Annahme jedoch 0= 8^, die oft gemacht wird, ist jedenfalls

sehr gewagt; man kann freilich diese oder ähnliche Hypothesen bei völliger

Unkenntniss über die wahre Sachlage kaum entbehren.

So enge Doppelsterne, wie Algol, werden sich nicht mehr in aller Strenge

nach den einfachen KEPLER'schen Gesetzen um einander bewegen können. Da
man diesen Weltkörpern einen Aggregatzustand zuschreiben muss, der jedenfalls

von dem der völligen Starrheit verschieden ist, oder wenigstens in früheren

Zeiten davon verschieden gewesen sein muss, so werden sie nicht unbeträchtliche

Abweichungen von der Kugelform zeigen , und diese in Verbindung mit der

Fluthreibung wird auf die Revolutionsbewegung einwirken müssen. Selbst wenn

diese Einwirkungen an sich klein sind, werden dieselben mit der Zeit, nach Art

säcularer Störungen, beträchtliche Veränderungen der Bahnen erzeugen können.

So ist leicht einzusehen, dass unter Umständen bemerkbare säculare Bewegungen

des Periastrons eintreten müssen, wie sich auch bei einigen Veränderlichen vom
Algoltypus zu zeigen scheint. Es ist gegenwärtig nicht möglich zu sagen, wie

sich diese Bahnveränderungen in unbeschränkt langer Zeit gestalten, ob die

augenblicklich stattfindenden Bahnen dauernd umgestaltet, oder in langen Perioden

früheren Bewegungszuständen wieder näher gebracht werden. Die Beantwortung

dieser Fragen hängt wesentlich davon ab, wie mon die fortschreitende Abkühlung

der betreffenden Weltkörper vor sich gehen lässt, und schon hieraus lassen sich

die grossen Schwierigkeiten abschätzen, welche hier zu überwinden sind. Man
muss also die schwierige Frage nach der »Stabilität« solcher Systeme vor der

Hand gänzlich offen lassen, und wenn man diese dadurch zu beantworten glaubte,

dass man einfach die durch die allerelementarsten und bekanntesten Rechnungen

darstellbare Thatsache, dass die Deformationen, welche die beiden Himmels-

körper gegenseitig aufeinander hervorrufen, klein seien, wenn man die Massen

als homogen annimmt und die höheren Potenzen der deformirenden Kräfte ver-

nachlässigt, so beweist ein solches Verfahren sehr wenig Einsicht und Verständ-

niss. Leicht kann man dagegen zeigen, dass in solchen engen Doppelstern-

systemen, wenn nur die Fluthreibung eine gewisse Grenze nicht überschreitet

und die Excentricität der Bahn nicht gross ist, die Umlaufszeit sich vergrössern

muss, und dass dasselbe auch mit der mittleren Entfernung beider Sterne von
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einander und der Excentricität der relativen Balm gescliieht. Es ist hier nicht

der Ort, auf diese Dinge näher einzugehen.

Zum Schlüsse mag noch auf gewisse Betrachtungen hingewiesen werden, die

zuerst von Savarv angeregt worden sind. Die endliche Fortpflanzungsgeschwindig-

keit des Lichtes bewirkt, sobald nur die wahre Doppelsternbahn nicht zufällig

genau senkrecht auf dem Visionsradius steht, dass die scheinbare gegenseitige

Stellung beider Componenten nicht der wahren zu irgend einer Zeit entspricht,

vielmehr gehört der beobachtete Ort eines jeden der beiden Sterne einer anderen

Zeit an, die man erhält, wenn man von der Beobachtungszeit die Lichtzeit ab-

zieht. Diese ist aber für beide Sterne verschieden, weil ihre Entfernungen vom

Beobachter ungleich sind. Letztere ändern sich aber periodisch, und wenn die

Grösse dieses hierdurch entstellenden periodischen Einflusses durch die Beob-

achtungen festzustellen möglich wäre, so könnte man die Dimensionen der

Doppelsternbahn in Lichtzeit angeben und hierdurcii die Parallaxe des Doppel-

sternes finden, wie auch die Zweideutigkeit in der Knotenlängenbestimmung aus

Positionswinkel und Distanzen heben. Dieser auf den ersten Blick sehr be-

stechende Gedanke kann aber in Wirklichkeit nicht realisirt werden, wie die

Untersuchungen von Villarceau^), Birkmajer'^) und des Unterzeichneten *5) dar-

gethan haben. Savary hat nämlich bei seinem Vorschlage übersehen, dass nicht

der Hauptstern, in Bezug auf welchen die Bewegung des zweiten Sternes ange-

geben wird, sondern der Schwerpunkt des ganzen Systems sich gleichförmig im

Räume bewegt. Hierdurch tritt eine neue Unbekannte, nämlich das Verhältniss

der beiden Massen auf, und die Dimension der Bahn kann nicht mehr für sich

bestimmt werden.

Noch mag erwähnt werden, dass man die Möglichkeit erwogen hat, ob nicht

die Fortpflanzungsgeschwindigkeit des Lichtes von der Helligkeit der Lichtquelle

abhänge. Solche Einflüsse sind, wenn auch nicht gerade besonders wahrschein-

lich, so doch denkbar, allerdings können sie nur in sehr kleinem Maassstabe vor-

kommen, wie besonders zu diesem Zwecke angestellte physikalische Messungen

ergeben haben. In der Bewegung der Doppelsterne würden sich dadurch, dass

die beiden Componenten sehr oft an Helligkeit überaus verschieden sind, sehr

merkwürdige Unregelmässigkeiten bemerkbar machen, welche der Unterzeichnete

a. a. O. näher untersucht hat. H. Seeliger.

Excentricität. Der sogen. Excentricitätsfehler entsteht bei der Winkel-

messung mittels getheilter Kreise dadurch, dass der Mittelpunkt der Kreistheilung

nicht zusammenfällt mit dem Punkte, um welchen der Kreis unter der fest-

stehenden Alhidade oder bei beweglicher Alhidade die Alhidade über dem

Kreise gedreht wird. Da auch bei genau justirten Instrumenten eine Abweichung

beider Punkte von einander um einen geringen Betrag kaum zu vermeiden ist,

so ist die Berücksichtigung dieses Fehlers durch Anbringung einer Correction

an die Ablesung oder die Eliminirung desselben durch geeignete Vorkehrungen

stets von Nöthen. Wenn nämlich in Fig. 166 M der geometrische Mittelpunkt

des Kreises ist, welcher sich in Folge fehlerhafter Justirung aber um den Punkt C

drehen möge, ferner O der Anfangspunkt der Zählung auf dem Kreise, N der

') Connaissance des temps für 1878 add.

2) L. BiRKMAjER, Uebcr die durch die Fortpflanzung des Lichtes hervorgerufenen Ungleich-

heiten etc. Sitzungsberichte der Wiener Akademie. II. Abth. Bd. 93. 1886.

ä) H. Sekligkr, Ueber optische Ungleichheiten in der Bewegung der Doppelsterne.

Sitzungsberichte der Münchener Akademie 1889, pag. 19 ff.
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Funkt, in welchem die Gerade MC die Peripherie trifft, so wird, wenn man

durch Drehung des Kreises unter der feststellenden Alhidade um den Bogen O A,

A statt O unter die Alhidade bringt, der wahre Betrag des Dreliungswinkels

durch den Winkel ACO dargestellt, während die Kreisablesung A unter der

Alhidade nur den Winkel AMO anzeigt. Der Winkel ACO, dessen Grösse ge-

sucht ist, ist aber um den Winkel CAM^ COM grösser als der abgelesene.

Der zweite Tl. eil, der Winkel CO M, die Correction für die Ablesung 0, ist

allen Ablesungen auf dem Kreise gemeinsam und kann daher durchweg bei

Seite gelassen werden. Betrachten wir also CAM als die sogen. Excentricitäts-

correclion für die Ablesung A, so haben wir,

wenn der Radius des Theilkreises mit r, die

Länge MC mit e bezeichnet wird, zu ihrer

Bestimmung

r sin {A — N) =r AC- sin ACN
rcos{A — N) = AC- cos ACN + e.

Dabei bezeichnet A — N den durch die

Differenz der Kreisablesungen A und iV direkt

gemessenen Winkel AMN. Die Multiplikation

der ersten Gleichung mit cos {A -- N), die

der zweiten mit sin {A — N), ergiebt nach

stattgehabter Subtraction

A C ' sin [A CN- (A — N)] = e sin {A — N)]

da ACN -{A — N) = CAM ist, so wird

A C • sin CAM= e sin {A - N).

Analog erhält man durch Multiplikation der ersten Gleichung mit sin{A— N)

und der zweiten mit cos (A — N) nach Addition

ACcosCAM= r — ecos(A — N),

(A. 166.)

also

lang CAM= esin(A — N) = j sin {A - N)-\\ - ^ cos{A
r — e cos {A — N)

Erinnert man sich nun noch, dass arc lang x ^= x

so .vird bis zu den Gliedern dritter Ordnung

N)V
Tf

X-'
1 -v^5-^X

CAM= - sin (A — N)+ -^- sin 2 {A - N)

—s sm {A -N)[sin^ (A — N)
cos^ {A — N)

da indess

sin S {A — N) = 'd sin {A
so wird

e l e^CAM = - sin (A — N)-h ^ ^ sin 2 {A

N) cos'^ {A — N) sm' (A - N),

1 e'^

^)+ 3 ;t^'^'«3(^ N)
r ^

' 2 r"

wo man aber praktisch in ollen Fällen mit dem ersten Gliede ausreicht, das

um CAM in Secunden auszudrücken noch mit sin l" dividirt werden mus-.

Zur numerischen Berechnung des Ausdrucks

e sin {A — N)= CAM=
sin 1"

ist die Kenntniss - und N erforderlich, während A, die zu verbessernde Kreis-
r

ablesung, gegeben ist. Diese kann man nur erlangen durch vorübergehende

Anbringung einer Hilfsalhidade, welche mit der festen einen Winkel einschliesst,

der nahezu ein ganzzahliger Theil von 360° ist. Sei der Winkel zwischen beiden
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Alhidaden auf dem Kreise gemessen durch den Bogen + s, wo s ein sehr^ n
kleiner Winkel ist, so stellt man zuerst einen beliebigen Theilstrich, am besten

unter die feste Alhidade; wird dann an der beweglichen abgelesen H- 0!,, so ist

Wird jetzt der Strich unter die feste Alhidade gebracht, so wird man

an der beweglichen ablesen 2 + ««, wo
n ^

ist. So fährt man fort, bis bei der ;?ten solchen Operation unter der festen j
n 1

Alhidade der Strich • 36(
n

+ a„, wodurch die Gleichung

(1,1 - X,i—\ = £

entsteht, x^ bedeutet dabei

n 1

Alhidade der Strich • 360 steht und an der beweglichen abgelesen wird

^ . / 360 \— sm I p N I

r \ n )
Aus der Gesammtheit dieser //. Gleichungen erhält man zunächst durch

Addition aller 1a ^^^ m und somit den Werth von e und, wenn man diesen

einsetzt, n Gleichungen für die verschiedenen x^.

Setzt man nun
e . 360 ,, e 360 . ,,

Xp = — sm p cosN— — cos p sm N,
r ^ n r n

c c
so hat man für die beiden Unbekannten — (r^yiV und —sinN ^z— 1 Gleichungen,

aus welchen dieselben nach der Methode der kleinsten Quadrate zu ermitteln

c
smd, worauf man aus ihnen N und — ableitet.

r

Beispiel. Anlässlich der Theilfehlerbestimmung am Karlsruher Meridian-

kreise wurde eine Hilfsalhidade ungefähr im Abstände von 60° gegen die feste

Alhidade angebracht. Indem unter der festen Alhidade der Reihe nach die

Striche 0, %^, 120, 180, 240, 300 lagen, gab die Ablesung an der Hilfsalhidade

_

der Reihe nach
60° — 0"-26

120°— 1 -19

18^° + 3 -51

240° +11-07
300° + 6 -40

0°+ 6 -Ol

+ 25 -54

Daraus folgt die Summe der a zw + 25"-54 und der Werth von £ zu

25"-54
H g— = + 4"-26, also war der Abstand der beiden Alhidaden 60°0'4"-26.

~ cos N— 0-5- siuN= + 4"-52
r r

+ 0-5 „ = -f- 9 -97

+ 1-0 „ =+10 -72

+ 0-5 „ =+3 -91

„ - 0-5 „ = + 1 -77

Damit aber



und

Excentricität. 699

Mittels der Methode der kleinsten Quadrate erhalten wir hieraus

[ - 0-SGQ^ • - cos JV = 0-866 (4"-52 -f 9"-97 — 3"-91 — l"-77)

4 • 0-866 -cosJ\r= 3-464 ~ cosN =^ 8-8

1

r r

-smN=— ^(4"-52+ l"-77) 4- ^ (9"-97 + 3"-91) + 10"-72

-sinN=^ — l"-57 + 3"-47 + 5"-36 = + 7"-26
r

^
cosN= + 2"-54,

daraus

r

log langN= 0-456 11 iV^ = 70° 43' -2

e = 7"-692 sin 1" = • 00003729,

d. h. die Linie vom Mittelpunkte der Theilung nach dem Mittelpunkte der

Drehung trifft den Kreis in 70° 43'-2 seiner Eintheilung, und der Abstand der

beiden Punkte ist 0-00003729 vom Radius des Kreises, also ein recht kleiner

Bruchtheil, der aber doch Excentricitäcstehler bis zum Betrage von einigen

Secunden erzeugt. Im vorstehenden ist vorausgesetzt, dass die sogen. Theilfehler

des Kreises (s. d.) nicht in Betracht gezogen werden sollen, welche beim Karls-

ruher Meridiankreis freilich recht beträchtlich sind.

Aber die Art und Weise der Bestimmung der Excentricität giebt ein Mittel

an die Hand, sie ganz unschädlich zu machen, indem man die Hilfsalhidade

dauernd anbringt und zwar in einem geeigneten Winkelabstand von der festen.

Sei dieser Winkel w, so wird man für den Excentricitätsfehler der Ablesung der

einen Alhidade haben

X (A) = -.—777 sin (A — N) und für den der zweiten
^ ^ r sm1^ '

X (^ + w) = --zTü sin (/4 4- (u — N),
^ ' r sin \

^ '

also tür den des Mittels aus beiden Ablesungen

^ {x (A) -^x(A-\-i^)]= yj^^-jn sin \A-N-h |j cos ^

.

Wenn also der Winkel co = 180° gewählt wird, verschwindet im Mittel der

Excentricitätsfehler. Man verlängert daher die feste Alhidade über den Mittel-

punkt der Drehung hinaus und bringt an ihrem anderen Ende über dem Kreise

ebenfalls einen Nonius oder ein Mikroskop an, dann ist der Abstand beider Kreis-

ablesungen stets sehr nahe gleich 180° und das Mittel derselben ist frei von der

Excentricität, genau genommen nur von dem Gliede erster Ordnung derselben,

was aber hinreicht, da das zweite Glied bei einigermaassen guter Construction

der Kreise doch nie in Betracht kommt. Uebrigens wird jede Anordnung von

Alhidaden, die in gleichen Abständen über den ganzen Kreis vertheilt sind, im

Mittel aus deren Ablesungen die Excentricität verschwinden lassen, z. B. kann

man 3 Alhidaden in je 120° Abstand anbringen oder 4 in je 90° Abstand. Im
letzteren Falle werden auch die Excentricitätsfehler zweiter Ordnung eliminirt,

wie man leicht aus dem Ausdrucke für x herleitet. Es geschieht indess die

Anbringung so vieler und noch mehr Alhidaden dann niciit nur der Excentricität,

sondern hauptsächlich der Theilfehler (s. d.) wegen. * Fr. Ristenpart.
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Das Fernrohr. Definition. Fernrohr oder Teleskop heisst eine

Zusammenstellung von Linsen oder von Linsen und Spiegeln in einem Rohre,

welche in dessen Richtung gelegene Gegenstände unter einem grösseren Gesichts-

winkel erscheinen lässt, als sie einem an ihrer Stelle befindlichen Auge erscheinen

würden. Besteht sie nur aus Linsen, so heisst sie dioptrisches Fernrohr,
Fernrohr schlechthin oder Refractor, besteht sie aus Linsen und Spiegeln,

so wird sie katoptrisches Fernrohr, Teleskop oder Reflector genannt.

Der optisch wirksame Theil, auf welchen die vom Gegenstand ausgehenden

Strahlen direkt auffallen, ist das Objectiv oder der Objectivspiegel, der,

durch welchen das Auge blickt, das Ocular.

Geschichte der Refractoren. Das älteste Fernrohr ist das holländische

oder GALiLEi'sche mit einer Sammellinse als Objectiv und einer Zerstreuungslinse

als Ocular. Indem das letztere sich innerhalb der Brennweite des ersteren

befindet, verhindert es das Zustandekommen des von dem ersteren sonst ent-

(A. 167.)

worfenenen Bildes und zerstreut, wie Fig. 167 zeigt, die in dasselbe hineinfallenden

Strahlen in solcher Weise, dass dem Auge ein aufrechtes Bild des Gegenstandes

erscheint. Das Instrument kam im Anfange des 17. Jahrhunderts bei den Brillen-

schleifern in Middelburg auf Seeland in Gebrauch, und da diese Handwerker|

nicht gewohnt waren, ihre Arbeiten dem Papiere anzuvertrauen, so hat nicht

festgestellt werden können, in welchem Jahre und von wem es erfunden wurdet

Das älteste, seine Erfindung behandelnde Aktenstück, welches wir besitzen, ist

die Antwort, die die Generalstaaten der Niederlande am 2. October 1608 auf

das Gesuch des Brillenschleifers Hans Lippershey') ertheilten, ihm dies Fernrohr

zu patentiren. Ob aber ihm oder seinem Handwerksgenossen Zacharias Janssen

die Erfindung gebührt, wird nm so weniger auszumachen sein, als schon die 1655

von Petrus BoRELLUs"^) angestellten Untersuchungen übei den eigentiichen Erfinder

zu keinem Ergebniss geführt haben ^), obschon sie noch das Zeugniss der Schwester

und des Jugendfreundes jenes Zacharias anrufen konnten. Es ist nicht unwahr-

scheinlich, das Janssen das Mikroskop, Lippershey das Fernrohr zuerst herstellte*),

sicher aber irrt Cartesius^), wenn er die Erfindung dem Jacob Metius zueignet.

') Moll, Geschiedskundig onderzoek naar de uitvinder der verrekykers uit de aantekeningen

ran weyle den hoogleraar van Swinden. Nieuwe Verhandelingen van de 1. Klasse van

het Kon. Instituut von Wetenschappen 1831. III. Mitgetheilt von Servus. Geschichte des

Fernrohrs. Berlin 1886, pag. 117.

'^) P. BORELLUS, De vero telescopii inventore. Hagae comitum 1655.

3) R. Wolf, Geschichte der Astronomie. München 1877, pag. 359; die Erfindung des

Fernrohres und seine Folgen für die Astronomie. Zürich 1870, pag. 7. — P. Harting, Oude

optische werktuigen, toegeschreven aan Zacharias Janssen. Album der Natuur. 1867, pag. 257.

*) Gerland, Bericht über den historischen Theil der internationalen Ausstellung wissen-

schaftlicher Apparate auf der Londoner internationalen Ausstellung im Jahre 1876, herausg. von

A. W. Hofmann. Braunschweig 1878, pag. 45 ; Geschichte der Physik. Leipzig 1892, pag. 100.

°) Renati Cartesii, Specimina Philosophiae. Ultima. Editio. Amstelodami 1692.
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(A. 168.)

Ein Exemplar des neuen Instrumentes brachte Peter ScholiersI) nach

Venedig, von da nach Rom. In Venedig hörte Galilei^), damals Professor in

Pisa, von ihm und seinen wunderbaren Leistungen, und es gelang ihm, obwohl

er über seine Einrichtung nichts erfahren hatte, durch eine Ueberlegung, deren

Gang er uns aufbewahrt hat, den Apparat von Neuem zu erfinden, mit dem er

in der Folgezeit seine grossen Entdeckungen am Himmel machen sollte. Sein

bestes Fernrohr wies, wie er 16 10 an Kepler schrieb, eine 1000 malige Ver-

grösserung auf^). Für Beobachtungszwecke ist freilich das Galilei' sehe Fernrohr

jetzt durch das KEPLER'che oder astronomische verdrängt, welches, wie die

den Gang der hineinfallenden Strahlen darstellende Fig. 168 zeigt, aus zwei

Sammellinsen besteht, deren eine das von der anderen entworfene reelle, aber

umgekehrte Bild ver-

grössert. Kepler

kam durch ein-

gehende dioptrische

Studien, die ihn

noch auf mehrere

andere als Fernrohre

brauchbare Linsen-

combinationen führ-

ten, auf seine Construction, scheint einen derartigen Apparat aber nicht selbst

hergestellt zu haben, obwohl er früher ein GALiLEi'sches Fernrohr sich gebaut

hatte ^}. So war der Jesuitenpater Scheiner^) der erste, welcher gegen 16 13 das

erste astronomische Fernrohr anfertigte und auch schon zur objectiven Darstellung

des Sonnenbildes benutzte, der Pater Schyrlaeus^) im Kloster Rheit (de Rheita)

aber führte mit geringer Aenderung — er nahm vier statt dreier Linsen —
einen anderen Vorschlag Kepler's zur Herstellung des terrestrischen oder

Erdfernrohres aus.

Das astronomische Fernrohr verdrängte bald das GALiLEi'sche, wenn es sich

auch in verschiedener Hinsicht verbesserungsbedürftig, aber auch als verbesserungs-

fähig erwies. Da der Vorschlag des Cartesius'^), die bei Anwendung einer

Kugel von zu kleinem Radius entstehenden Verzerrungen des Bildes dadurch

zu vermeiden, dass man nach parabolischen oder elliptischen Flächen gekrümmte

Linsen herstellte, sich als unausführbar erwies, so blieb nichts übrig, als jene

durch Anwendung grosser Radien der sphärischen Linsen möglichst klein zu

maclien. Noch vorhandene Linsen des als Mathematiker so tüchtigen Grafen

Tschirnhaus, des Hofmathematikus des Kurfürsten von der Pfalz, Hartsoekers^)

u. A. zeigen, bis zu welchen riesenhaften Abmessungen man gelangte, aber alle

Mühe war vergebens, Schlieren und Glasfäden machten die gewaltigen Glas-

') HuYGENs, Oeuvres completes. Bd. 2. La Haye 1889, pag. 490.

2) Galilei, II Saggiatore, Alberi Opere complete di Galileo Galilei, Bd. 4, pag. 288;

Uebersetzt in Biedermann's Bericht über die Ausstellung wissenschaftlicher Apparate im South

Kensington Museum zu London 1876. London 1877, pag,. 408.

3) Alberi, Opere etc. di Galilei, Bd. 6, pag. 116.

*) Alberi, Opere etc. di Galilei, Bd. 8, pag. 92.

^) Scheiner, Rosa ursina. Bracciani 1626— 1630.

6) Schyrlaeus, Oculus Enoch et Elisae sive Radius sidereo-mysticus. Antverp. 1645.

'') Cartesius, a. a. O.

^) Cöster u. Gerland, Beschreibung der Sammlung astronomischer, geodätischer und

physikalischer Apparate im Königl. Museum zu Kassel, 1878, pag. 44.

VALE^TI^ER, Astronomie. I. 45
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massen für die Zwecke des Fernrohres völlig unbrauchbar. So wurde man vor

allen Dingen auf die Herstellung eines ganz gleichmässigen Glases und auf die

Verbesserung der Methoden, es zu schleifen und zu poliren hingewiesen.

Beides erreichte als einer der ersten Giuseppe Campani in Rom, wie die

noch von ihm vorhandenen Linsen beweisen i). Indem er überdies seine

Oculare aus drei Linsen zusammensetzte 2), lieferte der römische Optiker Fern-

rohre, die Bilder von bisher unerreichter Güte gaben. Die Art aber, wie er

seine grossen Objectivlinsen verfertigte, hielt er geheim, und es gelang Huygens

trotz mehrfacher dringender Anfragen bei Giuseppe's Bruder Mattheo nicht, die

gewünschte Auskunft zu erhalten 3). So blieb bei seinem Bestreben, grössere,

brauchbare Linsen herzustellen, der niederländische Gelehrte auf eigene Arbeit

angewiesen, deren Ergebnisse erst nach seinem Tode in seiner »Dioptrica^)« und

in seinen »Commentariis de formandis poliendisque vitris ad Telescopia^l« ver-

öffentlicht wurden. Die ersten Anweisungen dazu hatte er von dem Professor

der Medicin nnd Botanik zu Löwen Gerhard van Gutschoven^) erhalten, der sie

seinerseits den flandrischen Künstlern verdanken mochte, hatte dessen Verfahren

aber wesentlich verbessert. Er liess anfangs eine kupferne, später eine guss-

eiserne Schüssel nach einer Kugelfläche so genau wie möglich ausdrehen und

schliff sie dann, wie dies auch noch heute geschieht, so lange aus, bis ihre

Form genügend regelmässig erschien. In ihr schliff er wiederum die Linse,

welche durch einen von ihm selbst erfundenen Mechanismus, anstatt wie bisher

üblich mit der Hand in die Form gedrückt wurde. Das Glas aber bezog er

aus 's Herzogenbusch. So vollendete er die schöne Linse, die Harting^) 1867

in Utrecht wieder gefunden hat, dieselbe, mit der er den ersten Saturnsmond

entdeckte ^) und den Ring dieses Planeten als solchen erkannte. Die übrigen

noch vorhandenen, unter seinem Namen gehenden Linsen, rühren dagegen von

seinem Bruder Constantvn her^). In späterer Zeit suchte er einen Vorschlag

Hooke's auszubilden, die Linsen ohne Anwendung einer Form zu schleifen,

indem er das Glas an eine, die eiserne ebene Schleifscheibe an eine andere von

zwei in einem Kugelgelenk drehbaren Stangen befestigte '"). Er vermuthete, dass

auf solche Art Campani seine I,insen geschliffen haben möchte i^), Spinoza aber,

der damals in dem Dorfe Voorschoten bei Leiden vom Schleifen optischer

Gläser lebte, versprach sich von diesen Bestrebungen nicht viel und zog es vor,

die Gläser, wie er es gewohnt war, in eisernen Schüsseln mit der Hand zu

schleifen'^). Dem Beispiele von Huvgens folgten Hevel U.A., auch sie schliffen

1) CösTER u Gerland, a. a. O., pag. 45.

'^) Huygens, Oeuvres completes. Bd. 4. 1891, pag. 266.

3) Ebendas. Bd. 5. 1893, pag. 151, 193, 557.

*) HuGENii, Opuscula posthuma. Amstelodami 1728. Dioptrica.

^) Ebendas. Commentarii etc.

^) Huygens, Oeuvres completes Bd. i. 1888, pag. 222.

') Harting, Album der Natuur. 1867, pag. 276.

^) Huygens, Oeuvres completes, Bd. i, pag. 332, 335 ; de Saturni luna observatio nova.

Hagae Com. 1656. Neu abgedruckt in Opera varia, Bd. 3. Lugd. Bat. 1724, pag. 523.

9) Kaiser, Jets over de kykers van de Gebroeders Chkistiaan en Constantyn Huygens.

Versl. en Mededel. van het Kon. Nederl. Instit. van Wetenschappen. 1846, pag. 396. Hiernach;

der Irrthum bei Heller, Geschichte der Physik, Bd. 2. Stuttgart 1884, pag. 180 zu berichtigen.

"*) Huygens, Oeuvres completes Bd. 5. 1893, P^g- 135-

") Ebendas. Bd. 5, pag. 151.

•2) Ebendas. Bd. 5, pag. 538.
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ihre Linsen selbst. Als Künstler aber, die aus der Herstellung guter Fernrohre

ein Gewerbe machten, werden namentlich Eustachio Divini in Rom und Johann
WfESSEL in Augsburg genannt^).

Je tadelloser die Linsen waren, deren Herstellung gelang, um so störender

mussten die Unvollkommenheiten der von ihnen gelieferten Bilder werden, und

es war wiederum Huygens, welcher zeigte^), dass die sphärische und chroma-

tische Aberration die Ursache davon war. Wollte man aber, um bessere Bilder

zu erhalten, Linsen von sehr grosser Brennweite verwenden, so ergab sich der

Uebelstand allzu langer Rohre. Deshalb schlug Huygens 1662 vor, nur die untere

Röhrenwand beizubehalten^), während im folgenden Jahr Auzout auch diese

wegliess und Ocular und Objectiv jedes für sich befestigte^), ein Verfahren

welches Huygens^) und später Hartsoeker"^) ebenfalls in Anwendung brachten,

letzterer allerdings unter Umständen, welche es als durchaus unnötig erscheinen

Hessen.

Die Benutzung von Objectiven mit so grossen Brennweiten bot demnach

solche Unbequemlichkeiten, dass es sich wohl der Mühe verlohnte, nach Mitteln

zu suchen, die geeignet waren, namentlich die Farbenzerstreuung zu heben. Der

dazu berufene Forscher war Newton''), der die Zerlegbarkeit des weissen Lichtes

m die Farben des Spectrums entdeckt hatte. Trotzdem erwiesen sich seine

Arbeiten für die Lösung jener wichtigen Aufgabe nur hinderlich. Wären sie

wirklich die mustergiltigen, für welche man sie immer noch halten zu müssen

glaubt, gewesen, so hätten sie doch das verschiedene Dispersionsvermögen der

Stoffe nachweisen müssen, die er zu seinen Prismen verwendete. Indem er

diesen Umstand aber übersah, kam er zu dem irrigen Schluss, dass es unmög-

lich sei, bei Benutzung zweier heterogener Prismen oder Linsen Strahlen zn

erhalten, die wohl abgelenkt, aber nicht in ihre Farben zerlegt würden und so

musste er folgerichtig die Möglichkeit wesentlicher Fortschritte in der Herstellung

von Fernrohren nur in der Anwendung von Hohlspiegeln an Stelle der Objectiv-

linsen sehen.

Geschichte der Reflectoren. Beim Hohlspiegel liegt die Sache ähnlich, wie

bei der Sammellinse. Auch er entwirft von entfernten Gegenständen ein reelles,

verkleinertes, umgekehrtes Bild in der Nähe seines Brennpunktes, welches mittelst

einer Sammellinse vergrössert werden kann, und so wollte bereits 1616 Zucchi

ihn zur Herstellung eines Teleskops benutzen s). Misslich war dabei, dass der Beob-

achter dem Objecte den Rücken zukehrte und einen grossen Theil der auf den Spiegel

fallenden Strahlen mit seinem Kopfe zurückhielt. Zwar hatte Gregory''), um diesen

Uebelstand zu beseitigen, 1616 in der Axe des Objectivspiegels einen kleinen

Hohlspiegel angebracht, welcher, indem er jenem seine hohle Fläche zuwandte,

hinter einer ihn durchsetzenden Durchbohrung das reelle Bild des Gegenstandes

i") Ebendas. Bd. i, pag. 412.

2) Huygens, Dioptrica, Opuscula posthuma, pag. 155.

3) Huygens, Oeuvres completes. Bd. 4, pag. 227.

*) Ebendas. Bd. 4, pag. 433.

^) Huygens, Journal des Sgavans 1684. Bd. 12. Amsterdam 1685 und Opera varia Bd. i,

pag. 261.

ß) CöSTER u. Gerland, a. a. O., pag. 44.

'^) Newton, An Account of a new catadioptrical telescope, invented by him. Philos.

Trans. 1672.

S) Zucchi, Optica philosophica. Lugd. Bat. 1652—56,

9) Gregory, Optica promota. Londini 1663.

45*
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erzeugte, hatte 1672 Cassegrain für dieselben Zwecke ein analog aufgestelltes

erhabenes Spiegelchen genommen. Aber beide dem astronomischen und hollän-

dischen Fernrohr entsprechende Constructionen gaben nicht die gewünschten Resul-

tate, da es sehr schwer war, den kleinen Spiegeln eine genügend genaue Form
zu geben und so opferte Newton die Bequemlichkeit, in der Richtung des Fern-

rohres zu blicken, indem er statt jener Kugelspiegel einen kleinen Planspiegel

nahm, welcher mit der Axe des grossen Spiegels einen Winkel von 45° bildete und

das Bild des Gegenstandes seitlich entwarf. Den Gang der Strahlen in diesem

Fernrohr stellt Fig. 169 dar und

ein solches Instrument war es,

mit dem W. Herschel seine vielen

Beobachtungen angestellt hat. Zu
seiner Einstellung bedurfte er

eines kleinen Refractors mit paral-

leler Axe, mittelst dessen ein Ge-

hülfe die Einstellung des Re-

flectors besorgen und erhalten
(A. 169.)

(A. 170.)

musste, und so wären Herschel's zahlreiche Beobachtungen ohne die stets bereite

Hilfe seiner Schwester Caroline nicht möglich gewesen.

Jede Reflexion ist mit Intensitätsverlusten verbunden. Könnte man also

den kleinen Spiegel weglassen, so würde das Teleskop viel lichtstärkere Bilder

geben. Das erreichte Herschel, indem er den grossen Hohlspiegel ein wenig

gegen die Axe des Rohres neigte und so das Instrument erhielt, welches in .

Fig. 170 dargestellt ist. Indem 1

der Beobachter durch das seit-

lich angebrachte Ocular blickt,

verdeckt sein Kopf nur einen

unbedeutenden Theil des Ge-

sichtsfeldes. So ist das 1844

vollendete Riesenteleskop des t

Earl of Rosse eingerichtet,

dessen Leistungen indessen die

von ihm gehegten Erwartungen nicht ganz rechtfertigten. Wenn auch nicht an

Grösse, so übertrafen es die von dem englischen Privatmann William Lassell

seit 1845 hergestellten an vollkommnerer Form ihrer Spiegel, die sie durch eine

epicycloidische Bewegung der Polierscheibe erhielten und die durch wichtige

Entdeckungen über die Structur der Nebelflecken und die Satelliten der Planeten

wohlverdienten Ruhm erlangten i).

Geschichte der Achromasie. Unterdessen hatte man bereits in der Mitte

des vorigen Jahrhunderts die Wege gefunden, auf denen es möglich geworden ist,

die Farbenzerstreuung bei Anwendung von Linsen so vollständig zu heben, dass

durch sie die Güte der Beobachtungen kaum noch beeinträchtigt wird. Hatte

Newton gefehlt, indem er die Ergebnisse seiner Beobachtungen nicht ohne

Vorurtheil prüfte, so gerieth Euler ^) auf den entgegengesetzten Abweg, indem

er aus der unrichtigen Voraussetzung, dass das Linsensystem des menschlichen

Auges keine Farbenzerstreuung zeige, achromatisch sei, den richtigen Schluss

') Safarick, Centralzeitung für Optik und Mechanik 1894, pag. 209.

^) Euler, Sur la pcrfection des verres objcctifs des lunettes. Mem. de l'Acad. de Berlin

»747. pag. 285.
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zog, dass es achromatische Linsensysteme geben müsse. Aber so gross war bei

ihm der Glaube an die Zuverlässigkeit von Newton's Arbeiten, dass er trotzdem

dessen Ansichten für die zutreffenden lialten zu müssen glaubte. John DollondI)

andererseits bezweifelte die Achromasie des Auges und konnte sich deshalb

Euler's Folgerungen nicht anschliessen. So befand sich die Frage, ob es

achromatische Linsen geben könne, in der grössten Verwirrung, als es Klingen-

stierna 2) gelang, den Fehler in Newton's Schlussfolgerung aufzudecken und das

Mittel anzugeben, mit dessen Hilfe 1757 Dollond^) die erste achromatische

Linse herzustellen. Dazu war nur nöthig eine Sammellinse aus Crownglas mit

einer Zerstreuungslinse aus Flintglas zusammenzusetzen, welche letztere vermöge

ihrer stärkeren brechenden Kraft wohl die Farbenzerstreuung, aber nicht die

Ablenkung der durch die erstere hindurcbgetretenen Strahlen aufzuheben im

Stande war. Euler^) freilich war so sehr von dem Glauben an die Möglichkeit

einer solchen Wirkung zurückgekommen, dass ihn erst Zeiher's^) Versuche

davon überzeugen konnten. Obwohl er, nachdem dies geschehen war, eine Reihe

darauf bezüglicher theoretischer Arbeiten ausführte, so übten doch weder diese,

noch die unter seiner Anleitung von seinem damaligen Gehülfen Fussß), oder

die von dem Jesuiten Boscovich ') über denselben Gegenstand verfassten, einen

Einfluss auf die angewandte Optik aus, da sie die Linsendicke vernachlässigten.

Das aber erwies sich in der Praxis als unstatthaft, und so bildete sich ein wenig

erfreulicher Gegensatz zwischen ihr und der Theorie aus, der unter anderem in

dem Bedauern seinen Ausdruck fand, welches Johann IIL Bernoulli^) bei Ueber-

nahme der väterlichen Werkstatt durch Peter Doli.ond darüber äusserte, dass der

junge Künstler seine Ausbildung nur in ihr erhalten habe. Zu um so grösserer

Ehre gereichte jener Werkstatt unter solchen Umständen der staunende Aus-

spruch Bessel's^j, dass die angewendeten Glassorten nicht grössere Fehler bei

den achromatischen Fernrohren hervorgerufen hätten, wie sie thatsächlich beob-

achtet worden waren.

Dies ungünstige Verhältniss änderte sich erst, als es gelang, die in nicht

sehr anschaulichen P'ormeln niedergelegten Ergebnisse der theoretischen Forschung

in einfacher Weise geometrisch darzustellen. 1829 zeigte Möbius '"), dass dazu

neben den Brennpunkten zwei andere Punkte geeignet waren, die 1840 Gauss")

1) DoLLOND, Lettres relating to a theorem of Leonhard Euler for correcting the objectiv

glasses of refracting telescopes. Philos. Transact. 1753, pag. 286.

-) Klingenstierna, Kongl. Svenska vetenshaps academiens Handlingar 1754. In der

deutschen Uebersetzung Bd. 16, pag. 300.

^) Dollond, An account of some experiments concerning the dififerent refrangibility of Light.

Philos Transact. 1758.

*) Euler, Dioptrica. Petropolit. 1769. Berlin 1770— 71.

^) Zeiher, Abhandlung von denjenigen Glassorten, welche eine verschiedene Kraft, die

Lichtstrahlen zu zerstreuen, besitzen. St. Petersburg 1763.

^) Fuss, Instruction detaillee pour porter les lunettes de toutes les differentes especes au

plus haut degre de perfection dont elles sont susceptibles, tire de la theorie dioptrique de

Mr. Euler le Pere. St. Petersbourg 1774.

'') Boscovich, Dissertationes ad Dioptricam. Viennae 1767.

^) Bernoulli, Lettres astronomiques. Berlin 1781.

^) Bessel, Ueber die Grundformeln der Dioptrik. Astronom. Nachr. 1840. Bd. 18. pag. 97.

'°) MÖBius, Kurze Darstellung der Haupteigenschaften eines Systemes von Linsengläsern.

Crelle's Journal Bd. 5. 1830. Gesammelte Werke Bd. 4, pag. 479.

'-) Gauss, Dioptrische Untersuchungen. Abhandl. der Königl. Gesellsch. der Wissen-

schaften in Göttingen Bd. i, 1843. Gesammelte Werke Bd. 5, pag. ?,45 u. 309.
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die Hauptpunkte nannte, und deren Einführung die Dioptrik in hohem Maasse

förderte. Die von den genannten Forschern und in selbständiger Weise von

BesselI) begründete Theorie führten Moser ^) und Listing^) weiter, während

Helmholtz^) die Wirkungsweise des Auges untersuchte, Neumann^), Ferraris ß)

u. A. sie für Linsen und aus ihnen bestehende Systeme in einfacher Weise dar-

stellten. In voller Allgemeinheit löste neuerdings Abbe die einschlägigen Pro-

bleme, dessen Untersuchungen von Czapski'') im Zusammenhang dargestellt

wurden. Für die vorliegende Arbeit erwies sich der Anschluss an die Dar-

stellungsweise von Ferraris als das zweckmässigste.

Geschichte der optischen Gläser. Alle diese schönen Untersuchungen

würden jedoch bedeutungslos geblieben sein, wenn nicht die Kunst, taugliche

Glassorten herzustellen, in entsprechender Weise gefördert worden wäre. Noch

zu Zeiten Peter Dollond's spielte dabei der Zufall eine grosse Rolle. Nach
der Erzählung seines Schwagers Ramsden wurde der Block Flintglas, aus dem
die zu ihrer Zeit alle anderen übertreffenden Objective hergestellt worden sind,

bei dem Abbruch eines Jahre lang benutzten Glasschmelzofens in dessen innerem

Raum gefunden, in den er durch eine schadhafte Stelle gelangt war, und seine

Vortrefflichkeit dem öfteren Ausglühen zugeschrieben^). Ebenso blieb der Neuf-

chateler Uhrmacher Guinaud bei seinen Versuchen, Flintglaslinsen herzustellen,

zunächst vom Zufall abhängig und konnte so dem 1804 von Reichenbach und

Utzschneider gegründeten optischen Institut in Benedictbeuern, an das er 1805

berufen wurde, weniger Nutzen bringen als von dort ziehen. Nach mehrjährigem

Aufenthalt in England kehrte Guinaud 18 13 nach der Schweiz zurück und setzte

dort auf eigene Faust seine Versuche fort, welche nua zu immer brauchbareren

Ergebnissen führten. Nach seinem Tode verband sich der eine seiner Söhne

mit Bontemps zur Errichtung einer optischen Werkstätte, welche später Feil

übernahm, als Bontemps die Leitung der Werke von Chance Brothers in Bir-

mingham übertragen wurde. Die Witwe Guinaud's und ihr zweiter Sohn aber

führten das väterliche Geschäft weiter, bis sie es an Daguet in Solothurn abtraten.

Eine von Guinaud an die astronomische Gesellschaft zu London zur Begut'|

achtung eingesandte Flintglasscheibe von 15 cm Durchmesser war unter-

dessen Ursache geworden, dass diese gelehrte Körperschaft eine aus Dollond,]

Faraday und Herschel bestehende Commission eingesetzt hatte, welcher die

Herstellung von Flintglas zur Aufgabe gemacht worden war. Das Ergebniss ihrer]

Arbeiten war das FARADAv'sche Glas^), ein schweres Flintglas aus borsauremj

') Bessel, a. o. O.

2) Moser, Ueber das Auge. Dove's Repertorium. 1844. Bd. 5. pag. 337 u. 373.

^) Listing, Dioptrik des Auges. -— Wagner's Handwörterbuch der Physiologie. Bd. 4,1

pag. 451.

*) Helmholtz, Physiolog. Optik. Leipzig 1867.

^) C. Neumann, Die Haupt- und Brennpunkte eines Linsensystemes. Leipzig i866|

2. Aufl. 1893.

ß) Ferraris, Die Fundamentaleigenschaften der dioptrisclien Instrumente. Deutsch von|

Lippich. Leipzig 1879.

'') CzAPSKi, Theorie der optischen Instrumente nach Abbe. Breslau 1893, aus Handbuch

der Physik. Bd. 3 i. Abth. herausg. von Winkelmann.

^) Löwenherz, Historische Notizen über die Herstellung optischen Glases. Zeitschr. für

Instrumentenkunde. 1882, pag. 275.

") Faraday, Darstellung und Zusammensetzung verschiedener Glassorten. Pogg. Ann.

1829. 15, pag. 251; 16, pag. 192.
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und kieselsaurem Bleioxyd, welches sich aber nicht völlig farblos herstellen Hess.

Doch hatten diese Bestrebungen nicht besseren Erfolg, wie die nicht lange vor-

her von LiTTRowi) ins Werk gesetzten, welche ein zur Herstellung der dialy ti-

schen Fernröhre von Plössl in Wien benutztes, viel Borsäure und statt des

Bleioxyds Zinkoxyd enthaltendes Glas ergeben hatten.

Der Aufschwung, den das optische Institut von Reichenbach und Utzschneider

seit dem 1806 erfolgten Eintritt Fraunhofer's^) gewonnen hatte, war nicht geeignet,

anJere zu ähnlichen Bestrebungen aufzumuntern. Der ausserordentliche Mann,

der 1819 an Stelle Reichenbach's als Theilnehmer eintrat, wurde der Reformator

in der Kunst der Herstellung optischer Gläser. Während man früher solche

durch Auswählen möglichst gleichmässiger Stücke Spiegelglases erhielt 3), die man
prüfte, indem man die Sonnenstrahlen durch solche Platten auf weisses Papier

fallen liess, so brachte es nunmehr Fraunhofer durch Einführung neuer Schmelz-

tiegel dahin, Glasblöcke bis zu 4 Centner Gewicht herzustellen, welche fast

durch die ganze Masse sich als brauchbar erwiesen. Er suchte vor allem die

Wellen zu vermeiden, wie er die Fehler des Glases, die durch ungleichmässige

Mischung seiner Bestandtheile hervorgerufen werden, nannte, sowie die durch

zu rasches oder ungleiches Abkühlen entstehenden Verspannungen. Wurden

sie doch Ursache der störendsten Verzerrung der Bilder, während im Glase

gebliebene Luftbläschen oder Schichten solcher Luftbläschen, die Schlieren, sich

als weniger schädlich erwiesen. Einige weitere seiner Erfahrungen, die sorgfältig

geheim gehalten wurden, theilte später sein Nachfolger Merz^) mit. Fraunhofer

wusste bereits, dass Refraction und Dispersion sich im Verhältniss des Bleigehaltes

ändern, dass das Blei die Dispersion mehr als die Refraction beeinflusst, und

dass relative Vermehrung des Bleigehaltes Gläser von hohem Refractions- und

Dispersionsvermögen ergiebt, ein Ueberschuss von Alkalien aber bleihaltige

Gläser liefert, die ihre Politur leicht verlieren. Der frühe Tod Fraunhofer's

wurde namentlich für Deutschland verhängnissvoll. Denn da seine Schüler, wie

erwähnt, in das Ausland gingen, seine Nachfolger im optischen Institut aber nur

für den eigenen Bedarf producirten, so waren die deutschen Optiker hinsichtlich

des Bezugs optischer Gläser auf die Fabriken von Daguet in Solothurn, Bontemps,

Sautter, Rosette und Feil in Paris und Chance Brothers in Birmingham

angewiesen. Das Sachverhältniss änderte sich in einer für Deutschland äusserst

erfreulichen Weise, als 1886 Abbe und Schott das glastechnische Institut in

Jena gründeten, von dem noch ausführlich die Rede sein wird. Neben den

Refractoren haben aber auch die Reflcctoren, namentlich in England, in neuerer

Zeit eine hohe Ausbildung erfahren, da sie von gewissen Unvollkommenheiten

jener frei sind. Das war der Grund, warum sie C. A. Steinheil und Bessel

empfahlen, und des letzteren Stimme fällt um so mehr ins G-wicht, als erlange

Jahre mit einem solchen freilich recht unvollkommenen, das Schröter in Lilien-

thal besass, beobachtet hatte. Namentlich war es die Erfindung Liebig's, auf

Glas einen dünnen Silberspiegel von grösster Reinheit niederzuschlagen, die

wesentlich zu ihrer Verbesserung beitrug, eine Erfindung, welche es Steinheil

•) LiTTROW, Baumgartner's Zeitschr. für Physik und Mathematik 4, pag. 257, und Neue

Folge Bd. 3, pag. 57. Vergl. auch Dioptrik, pag. 157.

'') Centralzeitung für Optik und Mechanik 1887. 8, pa^;. 73-

3) R. Steinheil, Allgemeines über die Herstellung optischer Instrumente Centralzeitung

für Optik und Mechanik. 14, pag. 147.

*) s. Merz, Bayerisches Kunst- und Gevverbeblatt 1868, pag. 264 — Dingler's poly-

technisches Journal 1868. Bd. 181, pag. 483.
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und nächst ihm Foucault möglich machten, den Metallspiegel durch einen ver-

silberten Glasspiegel zu ersetzen. Man konnte einem solchen die gewünschte

Form mit den bei Linsen angewendeten Mitteln geben und, wenn die Silber-

schicht trübe geworden oder verletzt war, an ihre Stelle, ohne den Spiegel zu

beschädigen, eine frische bringen. Wir werden also der eingehenderen Betrach-

tung der Refractoren, die der Reflectoren folgen lassen müssen.

Die Refractoren.

Brechung durch eine Kugelfläche. Die astronomischen Fernrohre be-

zwecken, Bilder von Gegenständen hervorzurufen mit Hilfe der Brechung der

von den Punkten der letzteren ausgehenden Strahlen an den Grenzflächen ver-

schiedener Medien, meist von Luft und Glas. Die Construction dieser Bilder

kann auf analytischem oder geometrischem Wege erfolgen. Doch hielt man
dabei an ihrer Abhängigkeit von physikalischen Vorgängen fest, bis Abbe zeigte,

dass diese Beschränkung fallen gelassen werden kann und »dass alle die Sätze,

welche Lage und Grössenverhältnisse optischer Bilder, sowie die dabei aufge-

stellten Definitionen betreffen, ihrem Wesen nach unabhängig sind von den

physikalischen und geometrischen Bedingungen ihres Entstehens i)«. Bei der

uns vorliegenden beschränkten Aufgabe sehen wir indessen von dieser Verall-

gemeinerung ab und betrachten zunächst die Brechung in einer Kugelfläche.

Es sei JSl^ (Fig. 171) der Schnitt der kugelförmigen Begrenzungsfläche

zweier durchsichtiger Mittel mit den absoluten Brechungscoefficienten n und n^^,

QD die Axe, um welche sich JSJ^
drehen muss, um die Kugelfläche zu er-

zeugen, dann ist nach dem Snellius-

schen Gesetze

sin a

sm ß n '

wenn v den Brechungscoefficienten aus

dem ersten in das zweite Mittel bedeutet.

Legt man durch »S und C zwei zur Axe

senkrechte Ebenen £ und £^ und nimmt

an, dass der Winkel JDJ^ oder die

Oeffnung der Kugelfläche so klein ist, dass die höheren Potenzen seines Sinus

gegen die niederen vernachlässigt werden können, so wird wegen

sin Ca b Cb sin Ca e Ce

sin Cba Ca sin Cea Ca

sowie annähernd Cba = Cea = sehr nahe 90°

sin Cab sind Cb n.^

sin Ca e sifi ß Ce n ^

woraus sich eine einfache Construction des gebrochenen Strahles aus den

Brechungscoefficienten ergiebt. Da diese für alle von Q aus auf die brechende

Fläche mit einer für die wirklichen Verhältnisse genügenden Annäherung fallen-

den Strahlen gilt, so werden sie in dem einen Punkt D vereinigt. D wird zum

Bildpunkt des leuchtenden Punktes Q. Ebenso hat jeder andere Punkt ^^
seinen Bildpunkt 2?^ . Zwei Punkte von solcher Eigenschaft, dass in dem einen

Strahlen, die von dem andern ausgehen, nach der Brechung durch eine krumme

1) CzAPSKi, IIandl)uch der Physik, 3. Bd., i. Abth., pag. 39.
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Fläche vereinigt werden, heissen conjugirte Punkte. Sie befinden sich stets

in einer durch den Mittelpunkt gehenden Linie. Alle Punkte, die auf einer zur

Axe senkrechten Linie <2<2i liegen, müssen also Bildpunkte haben, welche eine

ebenfalls zur Axe senkrechte Linie DD^ bilden, und das nämliche gilt von einer

zur Axe senkrechten Ebene. Eine solche Ebene und ihre Bildebene sind con-

jugirte Ebenen, und die Punkte, in denen sie die Axe schneiden, heissen

conjugirte Brennpunkte. Liegt die eine von zwei conjugirten Ebenen in

unendlicher Entfernung, so heisst die andere Brennebene, erste, wenn die

die Bildpunkte, zweite, wenn die die leuchtenden Punkte enthaltende Ebene

in Unendlich liegt. Die Schnittpunkte der Brennebenen mit der Axe heissen

Hauptbrennpunkte oder auch wohl schlechthin Brennpunkte, aucli sie

werden als erster und zweiter Hauptbrennpunkt unterschieden.

Die Entfernungen conjugirter Brennpunkte vom Scheitel ergeben sich aus

den Dreiecken QJC und CaD. Es ist

Q C sin a CD sin ß
-/v— = —.— und —^ = —.—

,Q a sin 7 a JJ sin 7

somit

QC n^ Qa
CD 71 aD

mithin, wenn man QS =^ x, D S = x^ setzt und die Strecken auf der Axe in

der Richtung, in der sich die Strahlen fortpflanzen vom Scheitel als Anfangs-

punkt aus gerechnet positiv nimmt

X — r /2, X

x' — r n x'

oder
n n^ n — n^ . .

X x' r

Setzt man hier ^v;' = <3o, so wird x=f= der ersten Hauptbrennweite,

wogegen man die zweite für x = <x> und x' ^= /' erhält, somit

nr „ n, r
/ = /' = (2)

Die Hauptbrennpunkte liegen also immer

auf entgegengesetzten Seiten des Scheitels. Er-

folgt die Brechung aus dem optisch dünneren

in das optisch dichtere Mittel und ist r positiv,

so wird / negativ, _/' positiv. Der erste Haupt-

brennpunkt liegt also im ersten, der zweite im

zweiten Mittel, und parallele Strahlen werden

convergent, wenn die brechende Fläche ihnen

ihre convexe Seite zukehrt. Ist die hohle Fläche

nach ihnen hingerichtet, so kehren sich diese

Verhältnisse um, parallele Strahlen werden nach

der Brechung divergent. Aus (2) folgt sodann

noch .

Die Fig. 172 und 173 geben unter Einhaltung

der oben gemachten Voraussetzung die Bilder

von Punkten ausserhalb der Axe, wie solche (A. 173.)

eine sphärische Fläche, deren Scheitel wieder S^ deren Mittelpunkt C ist, für die

beiden Fälle, dass der erste Hauptbrennpunkt F und der leuchtende Punkt sich

/i
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in demselben Mittel befinden, oder in verschiedenen Mitteln liegen, liefert.

Nennt man die Coordinaten von Q und'Z? x, y, und x'
,
y' und nimmt die

nach oben gerichteten Ordinaten als die positiven, so wird

oder unter Benutzung von (1)

y'

(3)

11-, — n
1 + — X.

(A. 174.)

Liegt das Bild nicht in demselben Mittel, wie der leuchtende Punkt, so

schneiden sicli die dasselbe erzeugenden Strahlen, es ist reell; im anderen
Falle schneiden sich deren Verlängerungen, es ist virtuell.

Brechung durch zwei Kugelflächen. Wir nehmen an, dass die Flächen

centrirt sind, d. ii. dass ihre Mittelpunkte auf einer geraden, der Axe oder

Centralaxe des Systems Hegen. Unter den vorhin gemachten Einschränkungen
entwirft ein solches System von einem leuchtenden Punkt einen Bildpunkt, und

es dürfen somit die obigen Bezeichnun-

gen auch jetzt angewendet werden.

Wenn es nun auch möglich ist, den

Gang der durch zwei Flächen ge-

brochenen Strahlen nach dem Snellius-

schen Gesetze zu construiren, so lässt

sich dieser Zweck weitaus einfacher

durch die von Gauss eingeführten

Hauptebenen erreichen. Ist X, X^
(Fig. 174) die Axe eines centrirten optischen Systems, dessen Brennpunkte F
und i^j sind, ist QQ-^ eine Gerade, mit der ein einfallender Strahl zusammen-

fällt, so geht dieser Strahl nach der Brechung durch F^ und schneidet QQ^
in einem Punkte y, . Ebenso muss auf QQ-^ ein Strahl nach seinem Austritte

liegen, der von 7^ ausgegangen ist und <2öi i'^ ^^^ Punkte y geschnitten hat.

Da somit durch /j zwei Gerade gehen, die nach ihrem Austritt aus dem System

zwei sich in J treffenden, in das System eintretenden Geraden entsprechen, so

ist J^ das Bild von /, oder es sind J und J^ conjugirte Punkte. Demnach sind

auch die senkrecht zur Axe durch diese beiden Punkte gelegten Ebenen JM
und y^J/j conjugirt. Da. JH = J^H^, so ist für diese Ebenen das Verhältniss

y'.y^= 1, und diese Beziehung muss für

jedes Paar conjugirter, in diesen Ebenen ge-

legenen Punkten L, Zj oder M, M^ gelten.

Zwei solcher Ebenen, welche somit die

Eigenschaft haben, dass eine jede der Axe

parallele Gerade sie in conjugirten Punkten

schneidet, können also datu dienen, die

Richtung der parallel der Axe auffallenden

und der durch einen Brennpunkt gehenden

Strahlen nach der Brechung zu bestimmen und ein jedes System, welches Brenn-

punkte hat, besitzt deren nur zwei. Sie sind von Gauss Haupt eben en genannt,

ihre Durchschnittspunkte mit der Axe /T und /^^ Hauptpunkte. Fig. 175 zeigt,

in welcher Weise man z. B, mit ihrer Hilfe den Weg FAA^Q^ eines durch den

Brennpunkt gehenden vStrahles finden kann. Von den Hauptpunkten aus rechnet

man die Brennweiten des Systems, welciie für den in den Anwendungen gewöhn-

(A. W>.)
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liehen ;Fällen, wo es zu seinen beiden Seiten dasselbe Mittel hat (sphärischer

Glaskörper in Luft) gleich werden, also

Ist hierbei/ positiv, also/' negativ, so werden parallele Strahlen con-

vergent austreten, das System ist ein positives, convergentes oder collec-

tives, im anderen Falle werden sie divergent

und man hat es alsdann mit einem negativen,

divergenten oder dispansiven System zu

thun.

Brennpunkte und Hauptpunkte heissen die

Fundamentalpunkte des Systems. Kennt

man sie, so ist es, wie aus Fig.^ 176 ersicht-

lich, leicht, für jeden einfallenden Strahl den

austretenden, imd somit für jeden leuchtenden

Punkt Q den Bildpunkt D durch Construction

zu finden. Ebenso leicht gelingt dies durch

Rechnung. Es ist

FB NH F^H^
QM

(A. 17G.)

M^H,

oder wenn man die aus der Figur ersichtlichen Bezeichnungen einführt,

/ yx . fx y
y — j'i y —y\

also wenn man beide Gleichungen addirt oder mit y bezw. j'j multiplicirt

/ /l ^ j. iL ^ _ Aj^'i

X.
(4)

welche Beziehungen ermöglichen, für jedes .v und j die zugehörigen x^ und y^
zu finden. Aus den ersten beiden Gleichungen folgt ferner

X —f _ _ y_. ^1 — /i _ y^

also
/i y

(5)

(^-/)G^i-/i)=//i. (6)

Weiter folgt aus Construction und Rechnung, dass es jederzeit möglich ist,

leuchtenden Punkt und Bildpunkt zu vertauschen.

Es giebt nun noch zwei andere Punkte, die

für diese Constructionen dann von Wichtigkeit

sind, wenn vor und hinter dem System brechen-

der Flächen sich wie im Auge verschiedene

Medien befinden, die von Listing eingeführten

Knotenpunkte. Sie sind die Durchschnitts-

punkte eines Strahles mit der Axe, der nach

der Brechung seiner ursprünglichen Richtung

parallel bleibt. Da sie aber im Falle der Gleich-

heit der beiden Medien mit den Hauptpunkten

zusammenfallen, so haben wir nicht weiter auf sie einzugehen. Den Durch-

schnittspunkt eines Bündels parallel eintretender Strahlen nach der Brechung

(Fig. 177) findet man somit, indem man in demselben den durch den ersten

Hauptpunkt H gehenden Hauptstrahl QHH^Q^ zieht und seinen Durch-

schnitt mit der durch den Brennpunkt /^^ senkrecht zur Axe gelegten Ebene,

der Brennpunktsebene, bestimmt. Diese Ebene ist der unendlich fernen

(A. 177.)
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conjugirt, in ihr muss also der zu dem unendlich fernen Ausgangspunkt der
Strahlen conjugirte Punkt Q^ liegen.

Um die Fundamentalpunkte eines Systems zu bestimmen, ist es nur nöthig,

die Lage zweier Paare conjugirter Punkte zu kennen. Ist ein solches Paar
(Fig. 178) <2 und D mit den Coordinaten x, y und x^, y^, so ist nach (4) für

den Anfangspunkt O

r

y

i,«

—

122—

^
2i^

-^
M-^

(A. 178.)

^

4, ^ ji \7f, r, j).

h -
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H,F,^-f,- H,F^=-f,- H,'F,'^f,'- HF^f;
F^F.^ =- ^//y ,

- H^F,' — H^F^ = \ +/2 — //

Linsen. Die dioptrischen Systeme, welchen wir in den für uns in Frage

kommenden Anwendungen begegnen, sind im Allgemeinen von zwei Kugel-

flächen begrenzte Glaskörper, sogen. Linsen. Sie bestehen somit aus zwei

von drei Mitteln gebildeten centrirten Systemen, von denen jedoch das erste

und dritte Mittel gleichartig sind. Jedes dieser Systeme wird aber gebildet von

nur einer brechenden Fläche, und es können auf sie die zuletzt ausgeführten

Rechnungen angewendet werden, wenn man sich die Hauptebenen Z^^, J^^' und

B2, H^ nach Anleitung von Fig. ,172 und 173 in je einen Punkt, den Scheitel

der betr. Fläche, zusammenfallen denkt, und unter A die Linsendicke versteht.

Sind ferner n^ und n^ die absoluten Brechungscoefficienten der Luft und des

Glases, ist « = —^ also derjenige aus Luft in Glas, und sind ^j und r^ die

Radien der Begrenzungsflächen der Linsen, so wird nach (2)

f =— '^^''^ = - -'J— • / ' = + ^^2^1 ^ ^
'''''

•^ ^ n^ — n^ n — 1
-^ ^

und diese VVerthe in Gleichung (7) eingesetzt

1' '^ ^11.^ — 11^ 11— \

^=f=-f= n — 1

e_,,[,,^<^^]

n—\' p '

wenn ^ = r^ — r^^ ^^— A ist. Da dann ferner //j = HH^ (Fig. 179) und

h^ = H' B^' die Entfernungen der Hauptpunkte von den Linsenoberflächen sind,

so lassen auch diese sich berechnen. Es wird

h, = -f+FF,-^f,
aber FF^ nach (G) berechnet, indem iv,ixnFF^ für {x - /), F^ F^^ für {x^ — /j),

/j für / und /j ' für f^ also

pr;- f\fi f\f\

und somit unter Berücksichtigung von (7)

und ebenso

k
-^^'^

(10)

/., = - ^^-^, ^ = -^-^A (11)

oder wenn man die Wcrthe von /^ und /g einsetzt

h. = F^^A ^ = _ - ^ A. (12)

1

n
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Sind (Fig. 180) die Scheitel .S und ^j und Mittelpunkte der Oberflächen

C und C, einer Linse gegeben, so lassen sich leicht deren Brennpunkte FF^
und deren Hauptpunkte H und H^ bestimmen, indem man den Weg eines

parallel zur Axe eintretenden Qk und den als seine Verlängerung k.^ Q^ austreten-
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oder

/, =

/i =

r h^ = 0; h^ =

0.
n — 1

' ' n

Auch sie ist stets eine Sammellinse und es geht eine Hauptebene durch den

Scheitel.

3) Dagegen ist die Biconcavlinse (Fig. 184)

eine Zerstreuungslinse. Bei ihr ist r^ negativ und

r^ positiv, aber p immer positiv, da r^— r^ stets

Es ist also f.^ negativ, h^ = SU po-

sitiv, /?2 = S^ H^ negativ.
(A. 184.)

positiv ist.

4) Das nämliche gilt von den Planconcavlinsen (Fig. 185 und 186), da

bei ihnen r^ negativ und r^ 00 oder r, unendlich und /'g positiv ist. Somit wird

oder

/i =

/!=--

1
/^i
= 0,

/l.

/12 =

h. 0.

Cf F,

(A. 185.)

(A. 186.)

n — 1

5) Die Convexconcavlinsen oder Menisken
(Fig. 187 und 188) können Sammel- oder Zerstreuungs-

linsen sein, je nachdem die gewölbtere convexe Fläche

dem Licht zugekehrt werden kann, oder die weniger

gewölbte. Bei ilmen sind r^ und r^ von gleichen Vor-

zeichen, somit ist ihr Produkt immer positiv. Dagegen

wird p positiv tür r.^ > r , negativ für r^ > r^ und

also im ersten Fall f^ positiv, im zweiten negativ.

Für n < 1 kehren sich alle diese Verhältnisse um, die Sammellinsen werden
zu Zerstreuungslinsen und umgekehrt.

Bis zu den dioptrischen Untersuchungen von Gauss pflegte man die Linsen-

dicke zu vernachlässigen und erhielt so freilich einfachere, aber für die Praxis

nicht ausreichende Formeln. Indessen hat Gauss i)

gezeigt, dass es in den Fällen, in denen das erste

Mittel dem letzten gleicli ist, möglich ist, einem jeden H /fJ

gegebenen dioptrischen System eine einzige unend-
lich dünne Linse äquivalent zu setzen. Für diesen

Fall wird in den Gleichungen (8), (11) und (12) A .=

und sie gehen über in

1 f i ro

(A. 187.)

/' =
oder

und in
/i
= (n - 1)

/h = 0,

V^l ^^2/

A. = 0.

(A. 188.)

Die Fig. 189 und 190 ergeben die Construction des Bildpunktes Z> für einen

leuchtenden Punkt Q für eine Sammel- und eine Zerstreuungslinse unter Benutzung
der Hauptebenen. Man zieht Qaa^ parallel der Axe und a^B durch F.,

'j Gauss, a. a. O., pag. 256.
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ebenso QFb durch FwnA bb^D parallel der Axe, dann ist D der gesuchte Bildpunkt.

Da QH \i2a2i\\€i H-^D wird, so kann man auch diese Eigenschaft zur Construction

oder zur ControUe benutzen. Die

Coordinaten des Punktes L findet

man, wenn man in (4) — /"^ für

e
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auf I parallel zur Axe einfallender Strahl, so wird derselbe nach der Brechung
die Richtung «i,/^/ einschlagen, wenn H^ und H^^ die Hauptpunkte F^^ der

zweite Brennpunkt von I sind. Ein von dem ersten Hauptbrennpunkt F^ von II

ausgehender Strahl F^b wird dagegen die verlängerte Richtung von Qa^, näm-
lich bQ, ein-

schlagen, da H<^ -
i|^

und H,^ die

Hauptpunkte von

Ilsein sollen. Der

Durchschnitts-

punkt m der

Strahlen F^ b und

a-^Fy^ muss den

Durchschnitts-

punkten der Li-

nie QQ^ mit den

gesuchten Haupt-

ebenen der den

Linsen I und II

äquivalenten Lin-

se conjugirt sein,

wie sich sofort

aus der Betrach-

tung der Fig. 179

ergiebt, wo die

Hauptebenen des

Systems ausser-

halb der Haupt-

ebenen der das-

selbe zusammen-

setzenden Theile

fallen. Indem

man also H^'m
und H^ m zieht

und dazu die Pa-

rallelen durchiYj

und Hc^' bis zum
Durchschnitt mit

QQ, findet man
die Durchschnitte

cc^ als Punkte

der Hauptebenen

Hc und H' c^^ der

I und II äquivalenten Linse, zieht man dann durch d.y und e die Parallelen zur

Axe d^d und ee^, veibindet d mit c und c-^ mit e^ und verlängert beide Linien

bis zur Axe, so erhält man die Brennpunkte dieser Linse F und F' . Der Punkt

m spielte früher als optischer Mittelpunkt des Systems eine wichtige, wenn
auch nicht ganz berechtigte Rolle in der Dioptrik.

Mittelst der Formeln (7), (9) und (11) lässt sich die Lage der Brennpunkte

und Hauptpunkte leicht berechnen. Setzt man, wie in Fig. 179, die Brennpunkte

Valentinbr, Astronomie. 1. aQ
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der ersten Linse /j' = — /j =9i, die der zweiten /g' = — f^ = 95 ""d die

des ganzen Systems/' == —y = <p, und nennt den Abstand I/^'H^ wieder Ä,

so erhält man

^ ?i + ?2 —

^

/Zo = — cpaA

(15)

(16)

(17)
?1 + ?2 — ^

Objectiv und Ocular. Das von Dollond eingeführte achromatische

Objectiv, Fig. 192, besteht aus einer convergenten biconvexen und einer diver-

genten planconcaven oder convexconcaven Linse. Die Construction der Fun-

(A. 193.)

damentalpunkte ist aus der Figur zu ersehen. Da es einerlei ist, in welchem

Abstand von der Axe man QQ^ zieht, so ist diese Construction oberhalb der

Linsen vorgenommen. Das HuvGENs'sche Ocular wird von zwei planconvexen

Linsen gebildet, welche ihre convexen Seiten dem Objectiv zukehren und so

angeordnet sind, dass i^g zwischen beide Linsen fällt, i^j' hinter der letzten in

geringer Entfernung liegt. Fig. 193 zeigt alsdann die Construction der Haupt-

punkte des Systems, /^j fällt ebenfalls zwischen die Linsen, während JI hinter

die letzte zu liegen kommt. Ist AB in Fig. 194 das von dem Objectiv ent-

worfene reelle Bild, so erhält man das durch Einschalten des Oculars erzeugte

virtuelle, indem man AN zieht, dazu parallel Ai JI', darauf ^A parallel zur

Axe und endHcb gF', welches A' U' in dem Bildpunkt von A, nämlich A'

schneidet.

Nimmt man statt der beiden planconvexen Linsen des HuvGENs'schen Ocu-

lars zwei ebensolche, die aber so gestaltet und angeordnet werden, dass F^

vor, F^ ' ebensoweit hinter beide fällt, so erhält man das RAMSDEN'sche oder

Mikrometer-Ocular, für welches Fig. 195 die Construction der Fundamental-

punkte giebt. Da es so aufgestellt wird, dass der Brennpunkt des Objectivs
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ein wenig vor die erste Linse fällt, so giebt Fig. 196 die Constniction des von

ihm entworfenen Bildes,

(A. 194.)

Die Bezeichnungen des HuYGENs'schen Oculars als Campanisches oder

(A 195.)

negatives, des RAMSDEN'schen als positives, beruhen auf missverstandenen

Annahmen. Das

CAMPANi'sche

Ocular bestand

vielmehr aus

drei Linsen i).

Das Fern-

rohr. Aus der

Wirkung des

Objectivs und

Oculars ergiebt sich nun die Wirkung des aus ihnen zusammengesetzten Systemes,

46*

(A. 196

)

') HüYGENS, Oeuvres completes IV, pag. 267.
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des Fernrohres, ohne dass man nöthig hat, seine Fundamentalpunkte aufziisuclien.

Sie liegen immer in grosser Entfernung von dem Apparate. Da das Ocular in

einem besonderen Rohre befestigt ist und sich durch Zahnstange und Trieb mit

diesem in dem das Objectiv haltenden Rohre etwas hin- und herschieben lässt, so

ist es namentlich möglich, die Lage des ersten Brennpunktes zu ändern und die

Strahlen convergent, divergent oder parallel austreten zu lassen, in welchem

letzten Falle das Linsensystem ein teleskopisches heisst. Die verschiedene

Bildung, welche die Augen der Beobachter haben können, zwang zur Einführung

dieserVeränderlichkeit der Brennweite. Sie können normalsichtige (emmetropische),

kurzsichtige (myopische) und übersichtige (hypermetropische) sein, je nachdem

bei sonst gleichen Verhältnissen die Linse stärker oder weniger stark gekrümmt

ist. Bei dem emmetropischen Auge ist diese Krümmung eine solche, dass

parallel eintretende Strahlen ohne Accommodation auf dem empfindlichen

Augenhintergrund, der Netzhaut, in einem Punkte vereinigt werden. In solchem

Falle aber vereinigt das kurzsichtige Auge ein wenig divergirende, das über-

sichtige etwas convetgirende Strahlen daselbst. Um einen Stern scharf zu sehen,

muss für jenes das Ocular also herausgezogen, für dieses hineingeschoben werden.

Um das Fernrohr zu Messungen zu verwenden, bringt man im Brenn-

punkte seines Objectivs ein Netz von Spinnfäden oder von feinen, mit

dem Diamant auf eine Glasplatte gezogenen Linien, das Faden-
mikrometer, an, welches zugleich mit dem Bild scharf gesehen wird. Die

Verbindungslinie seiner Mitte mit dem Austrittspunkte des die Mitte des Objects

treffenden Strahles aus dessen zweiter Hauptebene heisst die optische Axe
des Fernrohres. Fällt dieselbe auch nicht mit der geometrischen Axe des

Rohres zusammen, so kann das Instrument doch zu Messungen benutzt werden,

wenn sie nur ihre Lage auch bei geringen Verschiebungen des Otjectivs beibehält.

Bei Anwendung des RAMSDEN'schen Oculars kann somit das eingestellte Faden

mikrometer seinen Platz ein für allemal behalten, bei dem HuYGENs'schen muss

es nach jeder Verstellung des Oculars wieder berichtigt werden. Obwohl dies

beschwerlich ist, so hat doch HuvgensI) selbst das Mikrometer in Form eines

keilförmigen Blättchens zur Messung der Planetendurchmesser als der erste

angewendet, gegenwärtig bedient man sich für solche Zwecke lieber des Ramsden-

schen Oculars.

Sphärische Aberration. Wir setzten bisher voraus, dass die Scheitel-

tangentenebene der Linse mit der brechenden Fläche zusammenfiele, ihre

Oeffnung also nur eine sehr kleine sei. Andererseits nahmen wir an, dass die

sämmtlichen einfallenden Strahlen den nämlichen Brechungscoefficienten hätten.

Beides ist in den Anwendungen nur unvollkommen verwirklicht; vielmehr hat

die Oeffnung eine nicht zu vernachlässigende Grösse und besteht das weisse, in

das Fernrohr fallende Licht aus Strahlen der verschiedensten Brechbarkeit. Die

erhaltenen Ergebnisse sind demnach zu erweitern, und wir beschäftigen uns zu-

nächst mit den wegen der Kugelgestalt nothwendigen Abänderungen.

Die auf eine Linse von grösserer Oeffnung parallel auffallenden Strahlen

einfarbigen Lichtes treffen sich nicht alle in einem Punkte der Axe, vielmehr

giebt der Schnitt des sie einhüllenden Conoids mit einer die Axe aufnehmenden

•) HuvGENS, Systema Saturnium. Hagae Comitum 1659. Siehe opera varia 2, Lugd.

Bat. 1724, pag. 594. — AuZGUTS, Traite du micrometre erschien 1667 in Paris. Vergl. Wolf,

Geschichte der Astronomie, München 1877, pag. 363, der Gascoigne die Erfindung des Mikro-

meters zuschreibt, ohne jedoch Belegstellen nnzuführen.
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1

Ebene die unter dem Namen Diakaustik bekannte Linie, die der Thatsache

ihre Entstehung verdankt, dass der Vereinigungspunkt den Randstrahlen der

Linse näher Hegt, wie der der centralen. Hat somit auch die Linse einen

Brennraum und nicht einen Brennpunkt, so behält man doch die letztere

Bezeichnung für die Stelle bei, wo der senkrecht zur Axe gelegte ebene Schnitt

des Conoids die kleinste Ausdehnung zeigt Ein Punkt wird demnach nie als

Punkt, sondern immer als kleiner Kreis abgebildet, und darin beruht die Ab-

weichung der Linse wegen ihrer Kugelgestalt oder sphärische Aberration,

deren Länge durch den Abstand der Vereinigungspunkte der am Rande und

in der Mitte der Linse auffallenden Strahlen gegeben ist. Früher begnügte man
sich, diese Länge zu berechnen, und nannte ein Linsensystem, bei welchen für

ein Paar conjugirter Punkte der Axe die sphärische Aberration aufgehoben war,

ein aplanatisch es. Demgegenüber hat aber Abbe^) gezeigt, dass man in

diesen Begriff weit mehr hineinlegte, als ein solches System wirklich leistete.

Sollte es doch von einem senkrecht sich erstreckenden Flächenelement mittelst

Strahlenkegeln von endlicher Divergenz ein scharfes Bild entwerfen! Nun zeigt

aber das Bild eines axialen Flächenelementes, welches durch nahe der Axe ver-

laufende Strahlen hervorgerufen wird, eine andere lineare Vergrösserung, als ein

von solchen Strahlen entworfenes, welche mit der Axe einen grösseren Winkel

bilden. Die Uebereinanderlagerung dieser Bilder giebt aber erst das wirklich

beobachtete Bild, sie liegen keineswegs in einer Ebene. Ein wirklich aplana-

tisches System muss also nicht nur die sphärische Aberration für ein paar Punkte

aufheben, es muss auch für alle Strahlen ein und dieselbe Vergrösserung er-

geben. Das ist aber nur dann der Fall, wenn die Sinus der Neigungswinkel

beiderseits entsprechender Strahlen im ganzen Umfang beider Büschel ein con-

stantes Verhältniss zeigen^). Demnach sind aplanatische Punkte eines Linsen-

systems conjugirte Punkte der Axe, für welche die sphärische Aberration eines

Strahlenkegels von endlicher Oeffnung gehoben und zugleich Proportionalität der

Sinus der Neigungswinkel conjugirter Strahlen herbeigeführt ist. Weiter nennt

Abbe das Produkt aus Brechungsexponent in den Sinus des halben Oeffnungs-

winkels eines Büschels oder für kleinere Winkel in den Winkel selbst die

numerische Apertur des Büschels und findet, dass der Einfluss der sphärischen

Aberration auf die Deuthchkeit der Abbildung mit der dritten Potenz der numeri-

schen Apertur des einfallenden Büschels wächst.

Es lag nahe, die sphärische Aberration durch Einschränkung der Diakaustik

zu vermindern, und in der That hat von Hoegh^) allerdings nur in theoretischer

Form dahin zielende Vorschläge gemacht, die von grossem Vortheil sein würden,

wenn es gelänge, den Zerstreuungskreis in der Brennpunktsebene auf einen Punkt

oder eine sehr kleine Fläche herabzubringen. Indessen verspricht sich davon

C. Moser'*) nicht viel, weil ja trotz der vorhandenen Abweichung einer beträcht-

lichen Menge Strahlen die Schärfe des Bildes nicht wesentlich beeinträchtigt

werde. In Verwirklichung jenes Vorschlages müsse aber die Dichtigkeit der

') Abbe, Ueber die Bedingungen des Aplanatismus der Linsensysteme. — Carl's Reper-

torium i88o, i6, pag. 303.

2) Den Beweis s. Czapski, Handbuch der Physik von Winkelmann, 3. Bd. i. Abth.,

(Encyclopädie der Naturwissenschaften), Breslau 1894, pag. 114.

^) VON HoEGH, Die sphärische Aberration und deren Correction speciell bei Fernrohr-

objectiven. Zeitschr. für Instrumentenkunde 1888, 8, pag. 117.

*) Moser, Referat über von Hoegh's Arbeit in Centralzeitg. für Optik u. Mechanik

1888, 9, pag. 153.
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Strahlen in den äusseren Theilen des Bildes vermehrt, in den inneren vermindert

werden, wodurch die Wirkung der an der Abbildung theilnehmenden lediglich

abgeschwächt werde. Auch zeigte Czapski^), welche Schwierigkeiten dieser Weg
biete, da, wenn man ihn einschlägt, die Interferenz und Beugung der Licht-

wellen mit in Betracht gezogen werden müsse.

Auf der anderen Seite aber macht Czapski^) darauf aufmerksam, dass die

beschränkte Schärfe des Auges eine so vollkommene Correction überflüssig

macht, und wir deshalb gezwungen sind, ein Ausgleichungsverfahren anzuwenden,

welches darin besteht, den Bildfehler innerhalb eines bestimmten Gebietes

möglichst klein zu machen. Dabei kommt es uns beim Fernrohr sehr zu statten,

dass dieser Fehler in ihm weitaus geringer ist, wie z. B. im Mikroskop, und es

ist in der That längst gelungen, Objective herzustellen, welche in den erforder-

lichen Grenzen aplanatisch sind. Im Ocular aber bringt man ihn durch die

Anwendung zweier Linsen auf einen nicht mehr störenden Werth herab.

Die Länge der sphärischen Aberration ist vielfach berechnet worden. Man
drückt sie am Besten durch eine Reihe aus, die nach den geraden Potenzen des

Sinus des Winkels (oder des Winkels selbst), den der aus dem Mittelpunkte der

vorderen Linsenfläche nach dem Einfallspunkt gezogene Halbmesser mit der

Axe bildet, fortschreitet unter Vernachlässigung dieser Potenzen von der vierten an.

Bestimmt man dann den Coefficienten des ersten Gliedes, so lassen sich Linsen-

formen mit kleiner oder geringer sphärischer Aberration auf der Axe berechnen ^j.

Da diese Rechnungen zeitraubend sind, so hat bereits Herschel eine Tafel her-

gestellt, die Prechtl^) mit den sich daraus ergebenden Linsenformen mittheilte,

welche für die Brechungsverhältnisse verschiedener Glassorten das beste Ver-

hältniss der Krümmungsradien finden lässt. Die von ihnen angegebenen Linsen-

formen stimmen mit den FRAUNHOFER'schen Achromaten überein^}. Die

Krümmungen der Flächen werden dabei nicht gross, und da sich die der äusseren

Flächen eines Doppelobjectivs, von gegebener Brennweite für die verschiedenen

bei denselben vorkommenden Brechungsverhältnisse innerhalb enger Grenzen

halten, so konnte Herschel die Regel aufstellen, dass ein solches Objectiv sehr

nahe aplanatisch ist, wenn der Halbmesser der äusseren Fläche der Crownglas-

linse = 6"72, der der Flintglaslinse = 14-2 für eine Gesammtbrennweite = 10

gemacht und die Krümmungshalbmesser der inneren Flächen so berechnet

werden, dass die Brennweiten der zugehörigen Linsen ihren Brechungsverhältnissen

proportional sind.

Nun hat aber Gauss ^) ein Ausgleichsverfahren angegeben, bei welchem

|

weniger Gewicht auf das Bild gelegt wird, welches sehr nahe bei der Axe auf-

fallende Strahlen erzeugen, als darauf, dass die Strahlen von den der Peripherie

näheren Ringen des Objectivs unter sich besser zusammengehalten werden. Um:
die nöthige Rechnung durchzuführen, denkt sich Gauss eine zur Axe senkrechte

') CzAPSKi, Bemerkungen zu VON Hoegh's Arbeit in Zeitschr. f. Instrumentenkunde, i8

8, pag. 203.

2) CZAPSKF, Handbuch der Physik etc., 3 Bd., i. Abth., pag. iiifif.

3) Schmidt, Lehrbuch der analytischen Optik, herausg. von Goldschmidt, Göttingen 1834,]

pag. 465, vergl. auch Dippel, Grundzüge der allgemeinen Mikroskopie, Braunschw. 1885,1

pag. 25.

*) Prechtl, Praktische Dioptrik, Wien 1828, pag. 79.

^) Safakik, Vierteljahrsschr. der astronom. Gesellschaft. 17. Jahrg. Leipz. 1882.

ß) Gauss, Brief an Brandes. Gehler's physikal. Wörterbuch. Leipz. 1831, 6, pag. 437.

Gesammelte Werke, 5, pag. 509.
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Ebene durch den von der Linse gebildeten Strahlenkegel gelegt, die eine nicht

gleichmässig beleuchtete Kreisfläche abscheidet. Ist nun y die Entfernung eines

Elementcliens ds dieser Fläche von ihrem Mittelpunkt, / die Lichtintensität da-

selbst, so ist der Werth ^y"^ ids als Maass der Totalundeuthchkeit zu nehmen.

Gauss bestimmt nun den Abstand von der Linse, in dem dies Integral ein

Minimum wird. Er findet, dass dies dann der Fall ist, wenn sich die

Strahlen schneiden, die in der Nähe der Axe auffallen, und die im Abstand von

'6

ihres Radius die Linse treffen. Da solche Strahlen aber nicht mehr vony\
der Linse aufgefangen werden, so würde dies Minimum in der Praxis nicht zu

erreichen sein. Doch lassen sich Bedingungen einführen, die den Werth des

Integrals herabdrücken i). Die Grösse der sphärischen Aberration ist übrigens

geringer, wenn die Linse dem Object die stärker gekrümmte Fläche zuwendet,

als umgekehrt.

(A. 197.)

Die chromatische Aberration. Dieselbe Wirkung, wie die sphärische

Aberration, zeigt in noch höherem Maasse die chromatische, die im Auge die

Erscheinungen der Irradiation verursacht und auch Farbenzerstreuung oder

Farben fehler heisst. Sie wird ebenfalls Ursache, dass das durch eine Linse ent-

worfene Bild eines weisses Licht aussendenden Punktes als kleiner heller Kreis

erscheint. Die von einem solchen ausgehenden verschieden farbigen Strahlen

werden von der biconvexen Linse I (Fig. 197) verschieden stark gebrochen.

Ist a z. B. der Brennpunkt der violetten Strahlen, so liegt der der rothen in

grösserer Entfernung von der Linse etwa in c. Der Raum ac aber ist dann mit

den Brennpunkten der dazwischen liegenden Farbenstrahlen erfüllt. Bei a er-

scheint also das Bild eines Sternes mit gelbrothem, bei c mit einem blauen Rande,

während es bei b, etwa im Brennpunkt der grünen Strahlen als weisses Scheib-

chen gesehen wird. Von der Grösse dieses Scheibchens hängt die Undeutlich-

keit eines unendlich entfernten Objektes ab und ist nach Czapski bei einer

gegebenen Construction dem Verhältniss der Oeffnung zur Brennweite einfach

proportional, in ihrem Winkelwerth aber von der Grösse der Brennweite unab-

hängig 2), Den Farbenfehler könnte man, wie Czapski^) weiter gezeigt hat, ver-

') Schmidt, a. a. O., pag. 516, und Gauss, a. a. O.

2) Steinheil und Voit, Handbuch der angewandten Optik I. Leipz. \\

^) Czapski, Handbuch der Physik. II, Bd. i. Abt., pag. 139.

II, pag. 58.
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meiden, wenn man der hinteren Begrenzungsfläche der Linse eine entsprecTiende

Form gäbe. Indessen hat man seit Dollond ausschliesslich das andere Mittel

angewendet, was, wie wir bereits sahen, denselben Zweck zu erreichen erlaubt, der

Sammellinse eine Zerstreuungslinse aus einer starken brechenden Substanz zu-

zufügen, welche, wie Fig. J97 zeigt, wenn auch nicht alle, so doch wenigstens

zwei Farben in einem Punkte d vereinigt. Als solche Gelb und Blau zu nehmen,

wie Prechtl und Littrow wollten, erwies sich als nicht zweckmässig, weil der

übrig bleibende gelblich grüne Saum eine störende Lichtstärke behielt. Fraun-

hofer zog es deshalb vor, die hellsten Strahlen des Spectrums zu conipensiren

und so als Bild eines weissen Punktes von einem kaum merklichen bläulich

violetten Saum umgeben zu erhalten. Diesen Saum nannte Blair das secundäre
Spectrum. Man bezeichnet jetzt wohl auch mit diesem Worteden Farbenfehler

überhaupt und nimmt dann als Länge dieses Spectrums den äussersten Abstand

der Spitzen der beiden nicht compensirten farbigen Strahlenkegel.

Versuche, die optischen Gläser durch andere Stoffe zu ersetzen, die einen

Theil der Strahlen absorbiren, haben zu keinem günstigen Resultat geführt.

In linsenförmige Gefässe eingeschlossene Flüssigkeiten gaben in Folge der in

ihnen auftretenden unvermeidlichen Strömungen undeutliche Bilder, und auch der

Vorschlag Mittentzwei's ^j, die Lösung des Fluorescins in Glycerin zu verwenden,

welches in Schichten von 002— 0"03 mm das bläulich violette secundäre

Spectrum auslöscht, bewährte sich nicht. Erst mit der Gründung des glastechni-

schen Institutes in Jena hat man den richtigeren Weg zur Vernichtung des secundären

Spectrums, möglichst viele Strahlen in einem Brennpunkt zu vereinigen, mit

gutem Erfolg betreten.

Correction der sphärischen und chromatischen Aberration. Bei der

Herstellung einer Linse hat man als erste Bedingung die zu erfüllen, dass die

Linse eine bestimmte Brennweite besitzt. Soll sie aplanatisch sein, so müssen

zwei von einem Punkt der Axe ausgehende Strahlen, von welchen der eine die

Linse in der Nähe des Randes, der andere in der Nähe des Centrums durch-

setzt, nach der Brechung wieder in einem Punkt der Axe zusammentreffen.

Soll sie endlich auch keine Farbenzerstreuung zeigen, so müssen auch die Axen-

strahlen der zwei zu compensirenden Farben denselben Vereinigungspunkt auf

der Axe haben. Ein Doppelobjectiv besitzt nun vier Flächen, denen eine be-

stimmte Gestalt gegeben werden kann. Die Formen, die man dreien derselben

giebt, gestatten dann, dass jene drei Bedingungen erfüllt werden, die vierte kann

man zur Verwirklichung irgend einer vierten Bedingung benutzen. Man suchte

mit ihrer Hilfe eine sehr vollkommene Correction der sphärischen Aberration

zu erreichen, bis Gauss ^) vorschlug, die seitdem nach ihm genannte vierte Be-

dingung zu verwirklichen, dass sich auch ein Randstrahl der zweiten Farbe mit

dem gleichfarbigen Centralstrahl nach der Brechung auf der Axe vereinigen

solle. Um das Verhältniss dieser GAUSs'schen Bedingung zu den oben ge-

nannten klarzulegen, verfährt Krüss^) folgendermaassen. Ist a der Abstand

des Punktes, in welchem ein Strahl nach seinem Durchgang durch das Objectiv

die Axe schneidet, ist n das Brechungsverhältniss der Linsensubstanz, r der

') Mittentzwei, Astron. Nachr., No. 2523 und 2524.

2) Gauss, lieber die achromatische Doppellinse, Zeitschr. für Astron. 4, pag. 345,

Werke 5, pag. 507.

3) Krüss, Die Farbencorrectionen der Fernrohr-Obj ective von Gauss und Fraunhofer,

Zeitschr. für Instrumentenkundc 1888, 8, pag. 7.



Das Fernrohr. 725

Abstand des Punktes, in welchem der Strahl die erste brechende Fläche trifift,

von der Axe, wobei dieser Abstand oberhalb einer durch die Axe gelegten

Horizontalebene positiv, unterhalb einer solchen negativ genommen werde, so ist:

a=f{r, n).

Geht man nun zu einem zweiten Strahl desselben Büschels über, der im

Abstand r + Ar von der Axe die Linse trift't und dessen Farbe das Brechungs-

verhältniss ti + Hn zukommt, so begegnet dieser der Axe in einem Abstand
«' =/(^ + ^'', n + l^n).

Sind die Strahlen und Farben benachbart, so sind Ar und an sehr klein

und der Wert von a' kann nach der TAVLOR'schen Reihe entwickelt werden, also:

df d^f 1 d''f
-{

-f- A//. + ,
•", Ar . ^?l + —^ , / , Ar2 . A« +dn dr • dn 1-2 dr^ • dn

1 d^f . . 1 d^f
1 • 2 dn^ 1 . 2 dr d?i^

1 d^/
+ TT2T^-^^'^'+ '

wo die Zalilenwerthe der Difterentialquotienten -7-
,
^— . . . sich aus den an-

dr dn
fänglich für r und n gesetzten ergeben. Fällt nun der zuerst betrachtete Strahl

in der Axe auf, so wird r = und Ar der Abstand des zweiten Strahles von

der Axe. Da aber die Strahlen symmetrisch zu dem Axenstrahl liegen, so

müssen die Werthe von 0', welche nun gleichviel über und unter der Axe liegen,

gleich gross sein, aber entgegengesetztes Zeichen haben, oder es müssen die

Glieder, welche mit ungeraden Potenzen von Ar multiplicirt sind, verschwinden.

Es wird somit:

1 ^^/. o

'^^ =^+2^^'-'+
df 1 d'^f

+ 2^ '^"^ + 2T3 Äi '^"' +
Diese Gleichung kann man zur Bestimmung der Werthe für a' — a be-

nutzen, welche den oben angegebenen Bedingungen entsprechen.

Für die sphärische Aberration wird A« = 0, also

1 d'^f , ^ 1 d^f ,

Behält man hier nur die zweite Potenz von Ar bei, so wird der durch

sphärische Aberration entstehende Fehler Null, wenn

—=^ =
dr''

Die chromatische Aberration dagegen erhält man für einen in der Richtung

der Axe auffallenden Centralstrahl, wenn in (18) A r^ =0 wird, also

df 1 d'^f

sie verschwindet, wenn man nur die ersten Potenzen A« berücksichtigt, wenn

dn
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Für einen seitwärts auffallenden Strahl der zweiten Farbe, der den Central-

strahl derselben Farbe in der Axe treffen soll, müssen Ar und Ä« gleichzeitig

von Null verschiedene Werthe haben. Sind aber bereits die Correctionen (19)

und (20) angebracht, so sind die in ihnen enthaltenen Werthe bereits vernichtet

und es bleibt somit nur noch übrig

Zur Erfüllung der GAUSs'schen Bedingung muss auch dieses verschwinden

und sie ist somit dargestellt durch

— •= 0.
an • dr^

Sie darf als eine vollständigere Correction der sphärischen und chromatischen

Aberration aufgefasst werden. Da aber der Werth von a^* — a im Vergleich

zu den anderen a,' - a und a^ — a sehr klein ist, so ist die GAUss'sche Be-

dingung durch die ersten beiden Correctionen sehr nahe mit erfüllt und es er-

scheint gerechtfertigt, dass Fraunhofer und andere Optiker keine Rücksicht

darauf nahmen, sondern lieber, wie wir sahen, die Reihe (19) noch für einen

anderen Werth verschwinden Hessen, etwa für den Randstrahl oder für den in

I seiner Entfernung von der Axe auffallenden.

Die ausführenden Optiker pflegen die sphärische Aberration entweder von

der Brechbarkeit der pRAUNHOFER'schen Linie D oder von der von F zu

heben und haben damit, wie KerberI) nachgewiesen hat, die sphärische Ab-

weichung auch aller anderen Strahlen auf einen sehr kleinen Werth herab-

gedrückt.

Die Länge des secundären Spectrums auf der Axe lässt sich nach

CzAPSKi^) unter der Voraussetzung von zwei zu einem System combinirten un-

endlich dünnen und unendlich nahen Linsen folgendermaassen berechnen. Ist

die Brennweite der Combination /, ist der mittlere Brechungscoefficient der Glas-

art, aus welcher die erste Linse besteht, rC , der für einen bestimmten kleinen

Theil des Spectrums (z. B. von C bis F) gültige dn\ sind für das Glas der

zweiten Linse die entsprechenden Werthe ;^'' und dn'^ sind ferner r/, rg' und

r,", rg" die Radien der vier Linsenflächen, so ist nach (15), da A = wird,

1_ _L _L

wenn /^ und f^ die Brennweiten der das System zusammensetzenden beiden

Linsen sind, also nach (13)

I = C.-:)(^-;^)..--.)(^-^).
Soll die Linse achromatisch sein, so darf / für die verschiedenen Farben

nur einen Werth haben; es muss also jede Aenderung von -^ zu Null werden, oder

1 1 -, ,
1 1

7), r '^ ^

Setzt man hier —;
] = k und —j,

— —^ = k , ferner m = —j
—

r, r» r, rJ' dn

') A. Kerber, Bestimmung des Brechungscoefficienten, für welche die chromatische Ab-

weichung zu heben ist. Centralzeitung f. Opt. u. Mech. 1887, 8, pag. 49 und 97.

2) CZAPSKI, Mittheilungen über das giastechnische Institut in Jena. Zeitschr. für Instrumenten-

kunde 1886, 6, pag. 335. Handl). d. I'hysik, 2. Bd., l. Abth., pag. 140.
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gleich dem inversen Werth des Zerstreuungsverhältnisses, so wird, wenn

man die beiden Gleichungen nach k' und k'^ auflöst

f{tn' — m")dn' '

f{m' — m")dn"

Sollen mithin Strahlen von der Brechbarkeit fia und n^ gleiche Brennweiten

haben, so muss sein

1 = (nj -\)k' + («," - \)k" = Y = («^'' - 1)^' + («^" - 1)^"-
Ja Jb

Für einen Strahl, dessen Brechungscoefficient tix ist, wird aber

- = {nj - \)k' + («," - 1)^'",

JX
also

1 1 vj — nj ria' — nJ'

Y}2i fa, fi \ir\d fx nur wenig von einander verschieden sind, darf mr.n setzen

J^.f^=fi-f^=f^ und erhält dann

fx—fa fx—fb ~ ni — m" V dti' dn" Jf f
Das Jenenser glastechnische Laboratorium hat nun für die von ilim herge-

stellten Gläser eine Tabelle aufgestellt und veröffentlicht, welche die Werthe des

Brechungsverhältnisses der FRAUNHOFER'schen Linie D, also «/>, weiter der ge-

sammten oder mittleren Dispersion von C bis F, also («y; — «c)» sodann die

fi \ fij-. I

Grösse —;— = , ferner die partiellen Dispersionen der Strahlen von
dn iip — nc

der Wellenlänge der roten Kaliumlinie A^ bis Z?, also iiiu — i^^j), von D bis F,

also (??/r

—

no) und von i^ bis zu der blauen Wasserstoff linie 6^1, also («c^ — «/),

und endlich die Verhältnisse dieser partiellen Dispersionen zu der gesammten

Dispersion enthält i). Es ist dadurch für diese Gläser die Länge des secundären

Spectrums leicht zu finden. Da bei einigen dieser neuen Glassorten bei beträcht-

licher Verschiedenheit der mittleren relativen Dispersion proportionale Dispersion

erreicht ist, so lässt sich mit ihrer Anwendung eine Achromasie höherer Ordnung

erhalten, bei welcher für drei Strahlen verschiedener Wellenlängen gleich grosse

Bilder an dem nämlichen Orte entworfen werden. Es bleibt dann noch ein

tertiäres Spectrum, welches aber im Vergleich zu dem secundären, wie es

die jetzt gebräuchlichen Linsen geben, völlig zu vernachlässigen ist. Vor Ein-

führung des Jenenser Glases hätte zu diesem Zwecke eine dritte Linse ange-

wendet werden müssen.

Fehler der Objective. Ein Fehler, den ein Linsensystem aufweisen kann,

ist compensirt, wenn sein Werth auf Null gebracht ist. Er ist nicht com-
pensirt, wenn er in dem Sinne auftritt, den eine einfache convergente Linse

mit gleichen Krümmungshalbmessern bedingen vvürde, übercompensirt,

wenn er in dem entgegengesetzten Sinne sich zeigt. Nicht compensirte Fehler

werden mit dem positiven, übercompensirte mit dem negativen Zeiclien versehen.

Zur Prüfung eines gegebenen Linsensystems rucht man die Bilder zweier unend-

lich entfernter Objectpunkte, von denen der eine in der optischen Axe, der

andere seitlich davon liegt und von beiden ausgehend je zwei Strahlen, einen,

') Productions- und Preisverzeichniss der Glassclimelzerei für optische und andere wissen-

schaftliche Zwecke. (Glastechnisches Laborntorium Schot r und Genossen), Jena, vergl. Czapski,

Zeitschr, für Instrumentenkunde 1886, 6, pag. ^38.
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der ungebrochen durch das System geht und einen zweiten, seitlich auffallenden,

welcher starke Brechung erleidet. Beide Strahlen werden beim Eintritt in das

System in ihre Farben zerlegt und man verfolgt nun je zwei dieser farbigen

Strahlen, die beliebig sein können, am besten die von der Brechbarkeit der

FRAUNHOFER'schen Linien D und F, indem man ihren Weg auf trigonometrischem

Wege bestimmt 1}.

Die Formeln dafür nebst Rechnungsbeispielen haben Steinheil und VoiT^)

zusammengestellt. Ist der Farbenfehler des Axenstrahles compensirt, so

müssen sich seine beiden Theile in einem Punkte, dem Brennpunkt des Systems

schneiden. Daraus folgt aber noch nicht, dass sie auch dieselben Brennweiten

haben, vielmehr ist das nur dann erreicht, wenn beide Strahlen auch dieselben

Hauptpunkte haben. Von den Brennweiten aber hängen die Bildgrössen ab

und somit ist der Fehler durch F arbenzerslreuung nur dann compensirt,

wenn die Hauptpunkte beider übereinstimmen. Durch Verfolgung des Weges

beider verschiedenfarbiger Axenstrahlen erhält man also mit den Brennweiten

den Maassstab des Systemes, den etwa vorhandenen Farbenfehler und Farben-

zerstreuungsfehler des Axenstrahls.

Verfährt man ebenso mit einem an dem Rand der Oeffnung auffallenden-

Strahl und findet, dass sich die gleichfarbigen Axen- und Randstrahlen in dem
nämlichen Punkte schneiden, so ist dies ein Zeichen dafür, dass auch der

Kugelgestaltfehler des Systemes compensirt ist. Auch der GAUSs'schen Be-

dingung ist Genüge gethan, wenn der so gefundene Schnittpunkt auf der

Axe liegt. Würden nun aber die Hauptpunkte der gleichfarbigen Axen- und

Randstrahlen nicht zusammenfallen, so würden die letzteren, indem sie ver-

schieden grosse Bilder entwürfen, eine Verzerrung des Gesammtbildes be-

wirken. Ist auch dieser Fehler vermieden, so ist das System stabil achro-

matisch, weil Strahlen von zweierlei Farben, welche vor der Brechung einem

weissen Lichtstrahl angehören, nach der Brechung wieder zu einem weissen

Strahl zusammentreten und, einerlei ob sie Axen- oder Randstrahlen sind, durch

denselben Punkt gehen. So lässt die Verfolgung der Randstrahlen die Helligkeit

-j (s. pag. 716) den Kugelgestaltfehler, den Fehler durch Verzerrung, den Farben-

fehler und den Farbenvergrösserungsfehler für einen Randstrahl finden.

Ebenso verfolgt man dann vier von dem seitlich gelegenen Objectpunkte

ausgehende Strahlen, von denen der eine, der Hauptstrahl, ungebrochen durch

das System hindurchgeht, der zweite oben, der dritte unten und der vierte an

der Seite des Objectivs auffällt. Sie müssen sich in einem Punkte schneiden

wenn das Bild deutlich sein soll. Es ist unverzerrt, wenn die Entfernung

dieses Punktes von der Hauptebene der Brennweite gleich ist, weil der Punkt

alsdann in der Bildfläche des Axenstrahles liegt. Schneiden sich dagegen der

obere und untere Strahl nicht auf dem Hauptstrahl, so tritt der Kugelgestalt-

fehler ausser der Axe auf. Ist der letztere compensirt, liegt aber der Durch-

schnitt zweier seitlichen Strahlen in einem anderen Punkt des Hauptstrahles,

wie der Durchschnittspunkt des oberen und unteren Strahles, so ist regel-

mässiger Astigmatismus vorhanden, der zum unregelmässigen wird,

wenn der Durchschnittspunkt der seitlichen Strahlen oberhalb oder unterhalb

des Hauptstrahles liegt. Stimmt der zweite Hauptpunkt und der zweite Brenn-

') Steinhüil und VoiT, a. a. O. I, pag. 57 ff.

^) Ebendas. I, pag. 79 ff.
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punkt für den Strahl der zweiten der zur Untersuchung gewählten Farbe mit

dem entsprechenden Punkt der ersten Farbe nicht überein, so muss auch für

jenen die gleiche Arbeit vorgenommen werden. Auf diese Art erhält man also

die Fehler durch Verzerrung, durch Undeutlichkeit, der sich in einer Bild-

krümmung äussert, durch regelmässigen und unregelmässigen Astigmatismus

und den Kugelgestaltfehler der Axe, sowie Fehler, die durch Combination der

namhaft gemachten entstehen.

Für ausgedehnte Bilder eines Linsensystems lässt übrigens die Untersuchung

des Bildpunktes in der Axe bereits erkennen, ob die am meisten störenden

Fehler vermieden sind. Liegen nämlich der obere, untere und seitliche Strahl

nach der Brechung symmetrisch, so geben sie ein deutliches Bild. Das ist aber

dann der Fall, wenn ein Rand-, und ein Axenstrahl des der Axe parallelen

Büschels proportinale Ablenkungswinkel und Austrittshöhen zeigen, wenn also für

die beiden sich im Brennpunkt schneidenden Strahlen dasselbe Verhältniss der

Sinus der Einfalls- und Ausfallswinkel besteht, da die Brechung dem Sinus dieser

Winkel proportional stattfindet. Diese Bedingung nennen Steinheil und Voit

die Sinus-Bedingung.

Bestimmung der Brennweite des Objectivs. Von den vielen Methoden

für die Bestimmung der Brennweite f einer Linse oder eines Linsensystem.es,

ist die folgende für das Fernrohr die geeignetste, da es bei ihrer Anwendung

nicht nöthig ist, das Objectiv aus seinem Rohre zu nehmen. Man misst den

Winkelabstand a zweier Fixsterne in gewohnter Weise und alsdann mit Hilfe des

in der Brennebene des Objectivs befindlichen Mikrometers den linearen Abstand

ihrer Bilder. Ist derselbe /, so ist nach (Fig. 189)

weil die Bilder der Sterne in der Brennebene liegen. Da nun a stets nur ein

sehr kleiner Winkel sein kann, so ist die Brennweite des Objectivs gleich dem
Verhältniss des linearen Abstandes und der scheinbaren Grösse ihrer Entfernung.

Auch mit Hilfe der linearen und scheinbaren Grösse eines Planeten kann die

Brennweite gefunden werden.

Fehler der Oculare. Die Anwendung zweier aus derselben Glasart be-

stehender Linsen macht die sphärische Aberration des Oculars so klein, dass sie

vernachlässigt werden kann. Auf einen ebenso kleinen Werth lässt sich leicht

die chromatische Aberration bringen. Ist Z\ der Abstand der einander zuge-

wendeten Hauptpunkte der beiden Linsen, deren Brechungsverhältnisse die

Werthe «j und n^ haben, deren Brennweiten /^ und /'2 sind, so ist nach (15)

die Brennweite des Systemes gegeben durch:

1 1 1 A

oder wenn wir

setzen

f f\ y 2 f\f'.

7 = ^' rr"^'^ 7 = ^^

^ = '^x + '^1 — ^A-A-
Nun ist aber nach (13)

<J^i
= ('^1 — 1)^1' ^2 = i^H — 1) • ^2'

wo
, _ j_ J_ , _ J L
^\ — ,„ ' ^ ' ' ^2 — „ " 1- " '

'\ ^^2 'l '1
somit

<^ = («1 — \)k^ + («2 — ^)k^ ' A(«i — 1)(«2 - l)^i^i



730 Das Fernrohr.

Nehmen wir liier das vollständige Differential von i\t nach ;/

setzen es, um den Farbenzerstreuungsfehler zu compensiren, gleich Null, so wird

j und «2 ""d

ät^ d<])

dn-y

A =

^^^2
= k^dn^ + k^dn^

k-^ dn^ + k^dn.^

l^k^k^l^dn-^^in^ — 1) -

'if^dn^

Hl— 1

dn^(n^ — 1)] = 0.

«9— 1

k.^k2[dny{n2—\)-<rdn2{n^

oder wenn wir wieder

1)] '^i'^'.

(«1— 1)(«2— 1)
[dn^ («2— l)+ ^«2(^i— 1)]

setzen

A =

dn

n— 1

1 1

1 1

m

ffhJ^ + ^hfi
m. w.

'«i/iA ^2/1/2
Sind beide Linsen aus derselben Glasart hergestellt, so wird m^ ntc

A =
also für ein achromatisches System

/=2 /1/2

und

(22)
/i H-A

In dem HuYGENs'schen Ocular verhält sich /g ; A i/^ = 2 : 3 : 4. Es wird

also /j = 2/2 und A = I/2 = |/j und somit ist die obige Bedingung erfüllt.

Mit genügender Genauigkeit gilt dasselbe für das Ocular von Ramsden, wo
sehr nahe /^ = A =/2 ist. Völlige Gleichheit darf nicht bestehen, weil sonst

der zweite Hauptbrennpunkt mit der unendlich dünnen Linse, die an Stelle der

angewendeten ersten gesetzt werden kann, zusammen fiele. Macht man aber A
etwas kleiner, wie /j oder /g, so fällt das Bild eines unendlich entfernten Gegen-

standes ein wenig vor das Ocular. Um trotzdem den Farbenzerstreuungsfehler

ganz aufzuheben, ersetzte Kellner in seinem orthoskopischen Ocular die

dem Auge zugewandte Linse des Oculars durch eine achromatische, und nahm
den Abstand beider Linsen gleich der Brennweite der letzteren, während er als

erste eine biconvexe einsetzte. Indem er so etwas an Lichtstärke opferte, erhielt

er ein grösseres Gesichtsfeld und eine geringere Verzerrung der Bilder.

Vergrösserung. Sind (Fig. 198) O und O^ Objectiv und Ocular eines Fern-

rohrs, ist QQ^ der durch dasselbe betrachtete Gegenstand, DD^ das von dem
Objectiv ent-

worfene reelle,

Z>'Z>i' das vir-

tuelle Bild, un-

ter welchem er

demindasFern-

rohr blickenden

Auge erscheint,

K der Kreu-

zungspunkt

(Knotenpunkt), der in das Auge fallenden Strahlen, S der Abstand, auf welchen

das durch das Fernrohr blickende Auge, 6, derjenige, auf welchen das unbe-

waffnete, den Gegenstand fixirende Auge accommodirt ist, ist endlich a die

(A. 198.)
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Enfernung des ersten Hauptpunktes des Objectivs vom Gegenstand, d die des

Knotenpunktes des Auges vom zweiten Hauptpunkte des Oculars, so ist die Ver-

grösserung

V = ß

oder wenn wir statt der kleinen Winkel ihre Tangenten nehmen,

D'D,' QQ, D'D,' Z>'Z>/ DD, 81

Sind nun 9^ und 92 die Brennweiten des Objectivs und Oculars, so ist nach (5)

DD^ __ ^_ D'

D

^' _ 8 — ^-h cpa

da (6 — d) negativ zu nehmen ist.' Somit

y^_ yi .
^-d-¥^^

.
!i _ _ li . _Jj_ (1 + i2^ZlA

. . . (23)
Ä — 9i 92 8 ?2 « — ?i V 37

Da nun a und 8^ sehr gross im Vergleich zu cp^, d und 92 s*^^*" ^^^^" ^^"*^'

so wird d! — 9i = 81 und der Klammerausdruck = 1 und es ergiebt sich

z; = - ^ (24)

i ?2

wo das negative Zeichen der Ausdruck dafür ist, dass die Bilder umgekehrt

erscheinen.

Ocularkreis. Augenpunkt. Stellt QTT^ (Fig. 199) den Strahlenkegel vor,

welcher vom Punkte Q ausgehend auf das Objectiv mit den Hauptpunkten

(A. 199.)

H^ H^ auftallt, so setzen sich die ihn bildenden Strahlen in den Kegeln T' T^'

D

DU^U, und U-^' U' F' F {ort und es ist, wenn man den Axenstrahl QSDO ver-

folgt, O der zu S conjugirte Punkt. Dasselbe gilt von den Punkten T und F,

sowie Ty und F^, wobei T und T^ an der Grenze des Objectivs gelegene

Punkte seien, ebenso für alle Punkte des Begrenzungskreises der Basis des

einfallenden Lichtkegels, und endlich fiir alle Punkte der Basisfläche. Es ist

somit der Kreis F^OF ein Bild der Oeffnung TST^, und da das nämliche für

alle von anderen Punkten des Objectes ausgehenden Strahlenkegel in derselben

Weise gilt, so müssen alle durch TST^ eintretenden Strahlenbüschel durch die

Ebene /"6>/' hindurchgehen. Sie nennt Biot den Augenkreis, Abbe die Aus-
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trittspupille, auch die Bezeichnungen RAMSDEN'scher, Biox'scher und Ocular-
Kreis sind dafür in Gebrauch, während für den Kreis TST^ von Abbe der

Namen der Eintrittspupille in Vorschlag gebracht worden ist. Soll demnach
eine möglichst grosse Lichtmenge in das Auge gelangen, so muss man es in der

Entfernung S^' O vom Ocular aufstellen, wenn S^^ dessen Scheitel ist. Um dies

mit Sicherheit zu erreichen, verlängert man das Ocularrohr bis etwa nach O und
schliesst es durch eine kreisförmige Oefifnung vom Radius OP ah, auf solche

Weise durch den Augendeckel den vortheilhaftesten Platz für das Auge be-

stimmend. Ebenso bringt man in F.^' eine Blende an, welche noch etwa übrig

gebliebene zerstreute Lichtstrahlen zurückhält, und befestigt an ihr das Faden-

kreuz.

Um die Lage des Augenpunktes zu berechnen, darf man beim Fernrohr

'^-^i gegen N^' H,^ vernachlässigen und erhält dann, indem man in (4) jc = — A,

x'^ = d und —/=/j = cp2 setzt,

i^-ä-i (^^)

und da beim astronomischen Fernrohr A — ^g = (p^ ist

Bezeichnen wir ferner den Radius der Oeffnung des Objectivs mit R, den
Abstand DF^ mit R^, den Radius des Ocularkreises mit r, so ist, wenn wir in

(5) für —/ den Werth (p^, bezw. <p2 einsetzen,

R 9i — SH^ SH^ j^ _ d_

^ = ?! ~ ^-^
1 ?2

r (p2 — ^
«Pj

oder unter Vernachlässigung von SH^

^ _ 92 ?2 ^ — ?2 ^(^ — ?2) ^
r ?2— ^ 92A 92 A<p2 ä

A — 92

dr= -jR.

wo das Zeichen — bedeutet, dass für ein positives d der Ocularkreis ein um-
gekehrtes Bild der Oeffnung ist. Wegen A — 93 = 9i wird auch

^ ?2

WO V die Vergrösserung ist, eine Beziehung, die zuerst von Lagrange aufgestellt

wurde. Wird die Pupille des Auges nach F^ F gebracht, so wird in dieses alles

durch die Eintrittspupille des Fernrohres gehende Licht einfallen. Das sollte,

wenn es angeht, bei der Bestimmung des Durchmessers des Objectivs für eine

beabsichtigte Vergrösserung berücksichtigt werden. Nimmt man z. B. den Radius

der Pupille des Auges zu Lö mm an, so wird für eine zehnfache Vergrösserung

der Objectivdurchmesser dem, für eine 50 fache \b cm, für eine 100 fache SO cm

betragen müssen, wobei freilich unberücksichtigt gelassen ist, dass sich die

Pupille bei Betrachtung eines Sternes zusammenzieht, beim Anblicken des

dunklen Himmels aber erweitert.

Die Helligkeit oder Lichtstärke eines Fernrohres ist das Verhältniss der

Helligkeiten bei Beobachtungen mit freiem Auge und durch das Fernrohr. Sie
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wird den möglichst grossen Werth erhalten, wenn der Ocularkreis gleich oder

kleiner ist, wie die Pupille des beobachtenden Auges. Es muss demnach die

von dem Auge aufgenommene Lichtmenge bei Benutzung des Fernrohres soviel

mal grösser sein, als die Objectivöffnung grösser ist, wie die Oeffnung der

Pupille. Ist also der Radius der Oeffnung wieder R, der der Pupille p, so

nimmt sie im Verhältniss von 7?^ • p2 gu. Bei Objecten , welche wie der Mond
oder die Planeten durch das Fernrohr vergrössert werden, wird sie aber wieder

geringer im umgekehrten Verhältniss des Quadrates der linearen Vergrösserung.

Mithin ist die Lichtstärke des Fernrohres

wobei p dem Durchmesser des Qcularkreises r gleich wird, wenn dieser die

Grösse der Pupille erhielt. Fixsterne, welche im Fernrohr nie vergrössert er-

scheinen, werden also nur heller im Verhältniss von R^ '.
^'^

, Da aber, wenn

man sie durch das Fernrohr betrachtet, zugleich die Helligkeit des Himmels-

grundes, auf welcliem sie gesehen werden, mit dem Quadrat der Vergrösserung

abnimmt, so wird ihre Sichtbarkeit durch starke Vergrösserungen doch erhöht.

Für die Betrachtung lichtschwacher Sterne ist also die Anwendung starker Ver-

grösserungen vortheilhaft, dagegen wird man sich massiger Vergrösserungen be-

dienen, wenn es sich um Körper von merklicher scheinbarer Grösse handelt. Da
aber Lichtpunkte in Folge von Aberrationsresten oder Beugungserscheinungen

flächenhaft ausgedehnt erscheinen, so hat auch bei ihnen die Anwendung starker

Vergrösserungen ihre Grenze.

Gesichtsfeld. In Fig. 199 bildet der vom Punkte Q ausgehende Lichtkegel

QTT^ die Begrenzung der Strahlen, welche in das Auge gelangen, wenn der

Radius von dessen Pupille OF oder kleiner als OF ist. Die Strahlen von

Punkten, welche in grösserem Abstand von der Axe, wie QQi liegen, werden

von dem Diaphragma bei D zurückgehalten. Schlägt man nun mit F^^D einen

Kreis um F^\ so enthält dessen Fläche die Spitzen aller der kegelförmigen

Strahlenbüschel, welche nach ihrem Durchgang durch das Ocular so durch den

Augenkreis gelien, dass sie denselben gleichmässig erfüllen. Der durch die Dia-

phragmaöfifnung begrenzte doppelte Winkel F^' H^'D = '2^ wird also die Aus-

dehnung des mittelst des Fernrohres überblickten Complexes von Gegenständen

ergeben, er führt den Namen des Gesichtsfeldes. Da er sehr klein ist, so

darf man statt seiner seine Tangente nehmen und erhält somit

Verbindet man nun D mit H^, so ist, wenn Q in unendlicher Entfernung

liegt, auch der Abstand des Punktes D^ unendlich gross und die Linien DH^,
U^ F^, MO und t/"'/' werden parallel. Da dieser Fall im Fernrohr verwirklicht

ist, so wird Dreieck Fy DB<^ ~ S^MO und somit

S.'M
F^D = F^H

2 S^O
_ F^H^ S^

M

92 (ig, —r)
. ^^T^lT^' S^O -(A-92)(^-^i)

wenn R^ die halbe Oeffnung der letzten Ocularlinse, dy = H^' S^' der Abstand

ihres Scheitels von ihrem /.weiten Hauptpunkte ist. Nun ist die Ebene des Ob-

jectes bezüglich des Objectivs conjugirt der Ebene i^i ' 7?, also ist, wenn man in

(4) — /=/i = cpi, X = — a, x' = l^ — <p2 setzt,

Valkntiner, Astronomie. I. 47
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befestigen, welche die ungleiche Ausdehnung zwischen Glas und Stahl reguliren

soll, empfiehlt sich aber deshalb nicht, weil dies nur auf Kosten der Centrirung

geschehen kann, die dann um so weniger zu erhalten ist, als auch die Aus-

dehnungscoefficienten von Crownglas und Flintglas nicht die nämlichen sind

(000000954 und 0-00000788). R. Steinheil i) schlägt deshalb vor, die Befestigung

beider Linsen in der Fassung durch radial gestellte Zinkstäbchen vorzunehmen,

deren Länge den Unterschied der Ausdehnung der Gläser und des Stahles auf-

hebt. Ist a der Ausdehnungscoefficient der Linse, a, der des Stahlringes, sind r

und p die Radien beider und ist ag der Ausdehnungscoefficient der Zinkstäbchen

von der Länge / = p — r, so ist

ra/ = (p — r)(}.^t

p a j ~ ra
P«!^ Id^t

oder für /' = 1, p

/ =
1 =/,

/ = (A. 200.)

Für die angegebenen Brechungscoefficienten in gusseiserner Fassung, deren

Brechungscoefficient a^ := 0-00001061, wird, da ag = 0-00002918 ist, für die Flint-

glaslinse

^/=
1061—788 = 0-147
2918— 1061

und für die Crownglaslinse

1061— 954
lc = = 0-0576.

2918—1061
so dass für r = 25 cm, //=
3-675 cm, k = 1-440 ein wird.

Die Fassung dieser Linse wird

am besten in drei Abstufungen

abgedreht, von denen die

äusserste und grösste einen

Durchmesser von 57-35 cm, die

mittlere für die Crownglaslinse

einen solchen von 52-88 cm er-

halten muss; der Halbmesser

der innersten wird um soviel

kleiner, als zur Auflage noth-

wendig ist, also etwa 50 cm.

Fig. 200 zeigt den YVanddurch-

schnitt dieser Fassung, a und b

sind die Linsen. Eine Fassung,

die zugleich Drehungen der

Linse um zwei zu einander

und zur Fernrohraxe parallele

Axen gestattet, zeigt Fig. 201

im Querschnitt und Grundriss.

Sie ist von der Firma Cooke &
Söhne in York angegeben. Auf (A. 201

den FJantsch / des Fernrohres passt der Ring c, der durch drei Schraubenpaare

s^, s^ und ^3 daran befestigt ist. Indem die mit 1 bezeichnete Schraube eines

*) R. Steinheil, Zeitschr. f. Instrumentenkunde 1893. I4i pag- 171-

47*
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jeden Paares in f festsitzt, die mit der Zahl 2 versehene dagegen durch / in <:

reicht, ist es möglich, durch Anziehen der einen und Lockern der anderen den

Ring um eine der drei im Grundriss punktirten Linien zu drehen. Auf dem Ringe

ist die Fassung des Objectivs durch drei Schrauben b befestigt. Sie halten b 2in. c

mittelst eines Bajonettverschlusses, so dass man zur Befestigung des Objectivs

seine Fassung auf den Ring aufzusetzen und es ein wenig zu drehen hat, um
es durch Anziehen der Schrauben b mit dem Fernrohr fest verbinden zu können.

Bestimmung der Vergrösserung und des Gesichtsfeldes. Nach dem
oben Gesagten ergiebt sich leicht, wie es möglich ist, Vergrösserung und Ge-

sichtsfeld eines Fernrohres durch Messung der Constanten seiner einzelnen Theile

zu bestimmen. Doch kann dies auch leicht durch Beobachtungen geschehen,

bei denen das Fernrohr nicht auseinander genommen zu werden braucht. Kommt
es nicht auf die äusserste Genauigkeit an, so erhält man die Vergrösserung,

indem man das Fernrohr auf einen in angemessener Entfernung senkrecht auf-

gestellten Maassstab richtet und ihn mit dem einen Auge durch dieses, mit dem
anderen unmittelbar betrachtet. Beide Bilder werden zusammen gesehen, und

man erhält die Vergrösserung ohne Weiteres in der Anzahl von Theilen, die in

dem von unbewaffnetem Auge entworfenen Bild auf einen Theil des im Fernrohr

gesehenen kommen. Dies Verfahren hat v. Waltenhofen i) dahin abgeändert,

dass er vor dem Objectiv des auf grosse Entfernungen eingestellten Fernrohres

eine schwache Sammellinse von etwa 2 m Brennweite befestigt und dann gerade

so, wie eben verfährt. Die Vergrösserung ist dann, wie sich aus (5) und (24)

leicht ergiebt, das Produkt der Quotienten der durch das Fernrohr und mit

blossem Auge erhaltenen Theilstriche und der Abstände des Maassstabes vom

Objectiv und vom Auge^). Man erhält so auch die Grösse des Gesichtsfeldes.

Bei dem astronomischen Fernrohr kann man das Objectiv des auf Unendlich

eingestellten Instrumentes durch ein Kartenblatt mit kleiner ausgeschnittener

rechteckiger Oeffnung oder durch einen durchsichtigen Maassstab ersetzen. Das

Verhältniss der Länge des Rechteckes oder eines Theiles des Maassstabes zu der

Länge des von ihm durch das Ocular entworfenen Bildes ist dann die Vergrösserung.

Misst man den Winkelabstand zweier Objecte mit dem Theodoliten zuerst direkt

und dann den ihrer im Fernrohre sichtbaren Bilder, so erhält man ebenfalls die

Vergrösserung. Um dies ins Werk zu setzen, benutzte Gauss ^} die Bilder der

Gegenstände, welche erscheinen, wenn das Auge durch das Objectiv des Fern-

rohres blickt, während Porro^) den Theodolithen so stellte, dass er den Winkel

der aus dem Ocular tretenden , von jenen Gegenständen ausgehenden Strahlen

maass, bei welcher Verfahrungsweise freilich viel Licht verloren geht. Auch

mittelst des Satzes von Lagrange, dass die Vergrösserung gleich dem Verhältniss

der Radien oder Durchmesser der Eintrittspupille (Objectivöffnung) und Austritts-

pupille (Augenkreises) ist, kann man die Vergrösserung finden. Dazu hat man den

Durchmesser der Objectivfassung mit dem Zirkel zu messen, was keine' Schwierig-

keit hat, und sodann das Bildchen dieser Fassung, welches erscheint, wenn man

das Auge vom Ocular des auf unendlich eingestellten Fernrohres zurückbewegt.

Diese letztere Messung ist nicht leicht, sie gelingt aber ohne Weiteres mit Hilfe

•) V. Waltknhofen, Carl's Repertorium für Experimentalphysik 8, pag. 184. 1872.

'•^) Fr. Kohi.rausch, Leitfaden der praktischen Pliysik, 6. Aufl. Leipz. 1887, pag. 148.

"*) Gauss, Astronomische Nachrichten 1873. 2. Vergl. Dioptr Unters., pag. 17.

'') Ferraris, die Fundamentaleigenschaften der dioptrischen Instrumente. Leipz. 1879,

pag- 195-

I
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(A. 203.)

des in Fig. 202 dargestellten Oynameters von Ramsden, eines Apparates, der

richtiger Dynamometer heissen müsste. Er besteht aus einer mit der Blende D
versehenen zusammengesetzten Lupe C, die in der Hülse B vor- und zurück-

geschraubt werden kann, und der in dieser

Hülse befindlichen, auf Glas angebrachten

Skala S. Die Hülse B kann in der weiteren A
hin- und herbewegt werden. Um die Eintritts-

pupille zu messen, stellt man C auf ^ ein,

setzt A auf das Ocularende des Fernrohres auf

und verscliiebt B so lange in A, bis das Bild- ~ ^/L ^
_g

chen auf der Scala sichtbar wirdi). (A. 202.)

Prüfung der Centrirung, Achromasie und des Astigmatismus. Mit

einem gut centrirten (justirten) Objectiv ist es möglich, einen massig hellen,

ziemlich hoch stehenden Stern so einzustellen, dass er in der Mitte des Faden-

kreuzes als Punkt erscheint. Verschiebt man nun das Ocular ein wenig, so

treten um das Bild des Sternes Interferenzringe auf, in die es aufgelöst erscheint,

und welche bei gelungener Centrirung symmetrisch um den

Ort des Sternes liegen. Erscheinen dagegen die Ringe in der

Weise, wie sie Fig. 203 zeigt, unsymmetrisch, so ist das Ob-

jectiv auf der schmaleren und helleren Seite dem Ocular zu

nahe und muss also ein wenig gedreht werden'-^).

Zur Prüfung der Achromasie richtet man das Fernrohr am besten auf den
Polarstern, indem man eine Vergrösserung anwendet, welche gleich dem 20- bis

30 fachen Betrage der in Centimetern ausgedrückten Oefifnung ist. Ist nun das

Objectiv in solcher Weise chromatisch übercorrigirt, dass dadurch die Farben-

zerstreuung im Ocular und im Auge compensirt wird, so sieht man, nachdem
das Ocular so weit eingeschoben worden ist, dass zwei bis drei Interferenzringe

um den Ort des Sternes auftreten, eine gelbliche Scheibe mit schmalem, rothem

Saume, eine Erscheinung, die bei herausgezogenem Ocular ebenso, nur ohne den
rothen Saum auftritt. Bei vorsichtigem Herausziehen des Oculars erscheint der

Stern in dem Augenblick, wo er sich auszubreiten beginnt, als kleines, hellrothes

Scheibchen, welches bei weiterem Herausziehen blau wird. Beim Auftreten von

fünf bis zehn Interferenzringen erscheint das gelblich weisse Ringsystem von einem
blauen Schimmer überdeckt, welcher die äusseren Ringe indessen nicht erreicht.

Der Polarstern empfiehlt sich für solche Prüfung, weil er stets hoch genug steht und

von weisser Farbe ist, bei farbigen Sternen sind diese Erscheinungen natürlich

andere. Ist hierbei die Centrirung mangelhaft, so erscheint das Ringsystem auf der

einen Seite stärker roth, als auf der anderen, bei hellen Objecten kann auf der

anderen Seite giün auftreten, ja es kann ein vollständiges Spectrum erscheinen.

Aus solchen Beobachtungen hat man zu schliessen, dass das Centrum der Flintglas-

linse nach der Seite des rothen Saumes gegen das des Crownglases verschoben ist.

Um sodann zu bestimmen, welche Farben im Fernrohr compensirt sind, bringt

C. W. Vogel '^j einen geradsichtigen Prismensatz vor dem Ocular an, nachdem

') Gehler's physikal, Wörterb. Bd. 9, pag. 1779. — CzAPSKr, Handbuch der Physik,

herausg. von Winkelmann, ßd. 2, i. Abth., pag. 301.

2) CooKE & Söhne, Die Justirung und Prüfung von Fernrohrobjectiven. Deutsch von

Straubel, Zeitschr. für Instrumentenkunde 14, pag. 113. ff. 1894.

3) Vogel, Ueber eine einfache Methode zur Bestimmung der Brennpunkte und der Ab-

weichungen eines Fernrohrobjectivs für Strahlen verschiedener Brechbarkeit. Berl. Monatsber.

April 1880. Vcvgl. Zeitschr. für Instrumentenkunde i, pag. 70. 1888.
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das Fernrohr möglichst scharf auf einen Stern eingestellt worden ist. Man er-

blickt dann in dem Prismensatz das Bild des Sternes in der Form der Fig. 204,

ein Spectrum, welches an den Punkten zusammengezogen ist, an welchen com-

pensirte Strahlen liegen. Da die FRAUNHOFER'schen Linien gut sichtbar bleiben,

so lässt sich die Lage dieser Punkte völlig scharf bestimmen. Zieht man als-

dann das Ocular ganz wenig heraus, so erhält man die Spectren Fig. 205—207.

Bringt man am Auszugsrohre des Oculars eine Theilung an, so erhält man aus

der Verschiebung, welche nöthig ist, um die Einschnüruiig vom Blau nach dem
Violett zu verlegen, die Entfernung der Vereinigungspunkte der blauen und

D ^, ,,. ,
violetten Strahlen und kann dann die

Roth. Violett.

Grösse der Zerstreuungskreise berech-

(A.204.) ^^>-_M^ -««l^g nen. Während Fig. 204—207 mit dem
ScHRÖDER'schen Objectiv des astro-

(A. 205.)' ^»—^MHHBHBi»B>»——i^i^^y physikalischen Observatoriums in Pots-

dam erhalten worden sind, ergaben

(A.20G.) > i^^^BB^—"»-"^^J sich Fig. 208 und 209 auf dieselbe

Weise am FRAUNHOFER'schen Refractor

(^ -207,) VH^H^^HH^BniBBv«^^ *^^^ Berliner Sternwarte und bestätigen

das, was über die Art, wie Fraunhofer

die Achromasie seiner Fernrohre erhielt,

gesagt wurde. Auch lässt sich mittelst

dieser Methode eine genaue Focalein-

stellung eines Fernrohres erreichen. Bei

Objectiven unter fünf Zoll Oeffnung

macht sich jedoch der Einfluss des chromatischen Fehlers des Oculars und des

Auges bemerklich, und deshalb hat Vogel i) auf Czapski's Vorschlag zunächst

mit dem zu benutzenden Ocularspectroskop die scheinbare Abweichung des von

einem Quecksilbertröpfchen reflektirten Sonnenbildchens für sich bestimmt und

von dem am Objectiv erhaltenen Resultat in Abzug gebracht.

Mit der Untersuchung, ob das Ocular Astigmatismus hat, muss die Prüfung

des Beobachters auf denselben Fehler Hand in Hand gehen. Dazu benutzt er

am besten eine geringe Vergrösserung, richtet das Auge auf einen in der

Nähe des Zeniths befindlichen, nicht funkelnden Stern und verschiebt das

Ocular. Wird das Bild des Sternes elliptisch und drehen sich die Axen der

Ellipse bei Drehung des Kopfes, so besitzt das Auge Astigmatismus, den man
übrigens auch nach den in Helmholtz's physiologischer Optik angegebenen

Methoden finden kann. Dreht sich die EUipse mit Drehung des Oculars, so hat

dieses Astigmatismus. In der nämlichen Weise erhält man den

^^ |ra| Astigmatismus des Objectivs, untersucht dann aber bei starker

(A 210) Vergrösserung. Ist solcher vorhanden, so zeigt sich die in Fig. 210

dargestellte Lichtvertheilung vor und hinter dem Brennpunkt.

Das Vorhandensein von sphärischer Aberration wird durch Untersuchung

der Bilder eines Sternes von massiger Helligkeit ausserhalb der Brennebene bei

geringer Vergrösserung gefunden. Fehlt sie, so erhält man auf

beiden Seiten des Brennpunktes die nämlichen Erscheinungen, wie

(A, 211.) sie in Fig. 211 abgebildet sind, wenn der oben erwähnte blaue

(A. 20s.)

(A. 209.)

') Vogel, Das secundäre Spectrum von Objectiven, die C. Bamberg aus neuen Jenenser

Gläsern hergestellt hat. Vierteljahrsschrift der astron. Gesellsch. 1888, 22, pag. 142. Vergl.

CzAPSKi, Zeitsclir. für Instrumentenkunde 8, pag. 246. 1888.
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Schein durch Vorhalten eines gelben Glases weggenommen wird, abgesehen von

dem ebenfalls erwähnten rothen Rande, der sichtbar wird, wenn sich das Ocular

innerhalb der Brennweite befindet. Treten diese Erscheinungen dagegen in

anderer Weise auf und ist demnach das Vorhandensein sphärischer Aberration

zu befürchten, so wählt man zur genaueren Untersuchung die Einstellungsebene

am besten so, dass drei oder vier Interferenzringe sichtbar werden. Ist die Be-

fürchtung begründet, so erscheinen innerhalb der Brennweite

die beiden äusseren Ringe massiver und heller, als die inneren,

wie dies Fig. 212 darstellt, während ausserhalb die entgegen-^
, ^. ^ ^ (A. 212.) (A.213.)

gesetzte durch Fig. 213 vor Augen geführte Erschemung em-

tritt. Das deutet darauf hin, dass, da die Randstrahlen kürzere Vereinigungs-

weiten haben, wie die Centralstrahlen, positive Aberration vorliegt. Bei negativer

kehren sich die Erscheinungen um. Sind Zonen von verschiedener Brennweite

vorhanden, so verfährt man ebenso, stellt aber das Ocular so ein, dass eine

grössere Anzahl von Interferenzringen auftritt. Vorhandene zonale Abweichung

kennzeichnet sich alsdann dadurch, dass einzelne Ringe sehr schwach, andere

sehr stark erscheinen und ihre Rolle vertauschen, wenn

das Ocular nach der anderen Seite des Brennpunktes

verschoben wird, wie Fig. 214 und 215 dies darstellen.

Endlich können in den Gläsern vorhandene Spannungen
A u \T ^ ü- 1 . J r» K (A.214.) (A.215.)
durch Verzerrungen der Rmge erkannt werden. Da aber

ein jedes seine Temperatur ändernde Objectiv solche zeigt, so muss* ihm längere

Zeit gelassen werden , bis es nach eingetretener Erwärmung oder Abkühlung

eine gleichmässige Temperatur wieder angenommen hat.

Herstellung optischer Gläser. Einer der wichtigsten Fortschritte, den

Fraunhofer in der Herstellung optischer Gläser gemacht hatte, war die Her-

stellung gut gemischter, im Tiegel geschmolzener amorpher Glasstücke gewesen.

Die frühere Methode, aus Spiegelglasscheiben zu diesem Zwecke homogene Theile

auszusuchen, wurde dadurch beseitigt. Auch in der zu seiner Zeit grossen Ein-

förmigkeit in der Zusammensetzung der Gläser, für die nur Kieselsäure, Kali,

Kalkerde, Blei und wohl noch Thonerde verwendet wurde, scheint er Wandlung

geschaffen zu haben, doch hinderte sein früher Tod ein Bekanntgeben und Fort-

bilden der von ihm gemachten Erfahrungen, und so blieb, bis auf die Versuche

von Stokes und HarcourtI), die fälschlich der Titansäure eine Wirkung zu-

schrieben, welche der Phosphorsäure zukam, und dadurch für die angewandte

Optik ergebnisslos blieben, alles bis zur Gründung des glastechnischen Instituts im

Jahre 1884 durch Schott und Abbe beim Alten.

Die neue Anstalt, die von der preussischen Regierung mit dem bedeutenden

Betrag von 60000 Mark unterstützt worden war, fand zunächst durch vielfache

Versuche, dass ausser den früher gewöhnlich benutzten Stoffen auch noch andere

in Zusätzen von nicht unter 10^ dem Glase einverleibt werden konnten, nämlich

Bor, Phosphor, Lithium, Magnesium, Zink, Cadmium, Baryum, Strontium, Alu-

minium, Beryllium, Eisen, Mangan, Ger, Didym, Erbium, Silber, Quecksilber,

Thallium, Wismuth, Antimon, Arsen, Molybdän, Niob, Wolfram, Zinn, Titan,

Uran und Fluor. Zur Beseitigung des secundären Spectrums kamen aber nur

wenige davon in Betracht, Borsäure, deren Zusatz zum Flintglas eine Contraction

des blauen bei Erweiterung des rothen Endes des von ihm entworfenen Spectrums

verursachte, und Phosphorsäure, welche im entgegengesetzten Sinn wirkte, also

') CzAPSKi, Zeitschr. für Instrumentenkunde, 6, pag. 294, 346. 1886.
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für das zugehörige Crownglas verwendbar war. Wohl hat ein Kalizusatz zum

Crownglas dieselbe Wirkung, macht aber das Glas hygroskopisch, sodass es, ein

Fehler, den namentlich die FEiL'schen Gläser zeigten, nach einigen Jahren des

Gebrauchs erblindet. Andererseits ergab sich, dass hygroskopische Gläser durch

Zusatz von Thonerde, Zinkoxyd oder Baryterde gegen den Einfluss der Atmo-

sphäre widerstandsfähiger gemacht werden konnten. Die geringe relative Disper-

sion der Barytflintgläser Hess dann einen so geringen Zusatz von Bleioxyd behufs

Vermehrung ihres Brechungsvermögen zu, dass die frühere gelbliche Färbung

derselben wegfiel. Den irisirenden dünnen Anflug auf dem Flintglas, aus dem

sich mit der Zeit trübe Bleiflecken oder dendritische Bildungen zwischen den

Gläsern des Objectivs entwickeln, dürften somit die Jenenser Gläser nicht er-

halten i).

Die das Glas zusammensetzenden Stoffe mussten nun durch einen richtig

geleiteten Schmelz- und Rührprocess zu einer gleichmässigen Masse vermischt

werden. Dabei zeigte sich, dass die Zusammensetzungsgrenzen, innerhalb welcher

die glasige Erstarrung eintritt, so eng gezogen sind, dass eine Anzahl Phosphat-

und Boratgläser ausgeschlossen werden musste. Auch war zu vermeiden, dass

die schmelzenden Substanzen die Wände des Schmelzgefässes bei den hohen

Hitzegraden angriffen, und auch dieser Umstand musste bei der Wahl der zu

mischenden Stoffe sorgfältig berücksichtigt werden. Die Erhitzung wird nach

dem Regenerativsystem von Fr. Siemens vorgenommen und die geschmolzene

Masse durch einen Porcellanstab von der in Fig. 21G

dargestellten Form, der eine rasch rotirende Bewegung

ausführt, gleichzeitig aber um 5— 10 cm gehoben werden

kann, durcheinandergearbeitet. Nur so war es zu ver-

(A. 216.) meiden, dass sich fadenförmige Streifen von anderer

brechender Kraft, wie die Hauptmasse, dass sich

Schlieren oder Wellen bildeten, andererseits mussten aber Stoffe sorgfältig aus-

geschlossen werden, welche bei dem hohen Hitzegrad in Dampfform ent-

weichen.

Fast noch grössere Schwierigkeit bot das Abkühlen der geschmolzenen

Masse. Dabei musste sie frei von Trübungen, Krystallausscheidungen oder

Bläschen bleiben, aber es durften auch ihre kleinsten Theilchen im Innern

nicht in einen Zustand von Dehnung oder Pressung geraten, weil alsdann Stücke

von verschiedenem Brechungsvermögen in demselben Glasstück auftreten konnten.

Während man früher die von Schott Rohkühlung genannte Art der Abkühlung

ausschliesslich verwendete, wobei der Ofen den in ihm aufgespeicherten Wärme-
vorrat langsam an die Umgebung abgab, so führte das Jenenser Glasinstitut

nunmehr die Feinkühlung ein, indem es Vorrichtungen traf, die erlaubten,

die Gläser beliebig lange in einem Raum von genau bekannter Temperatur zu

belassen und mit Hilfe einer selbstthätigen Vorrichtung sie einer beliebig lang-

samen Abkühlung zu unterwerfen. Indem die neuen Gläser nun auch ein

Wiedererwärmen bis zur beginnenden Schmelzung ohne Schaden vertrugen, wurde

es möglich, ihnen, wie es in Paris längst üblich war, dadurch ihre Gestalt zu

geben, dass man sie in rothglühendem Zustande zwischen entsprechend geformten

Metallmassen presste. Nachdem dann durch eingehende Versuche die Tempera-

') Safarik, Uel)er Constructifin von Teleskopspiegeln nach neuen Grundsätzen, Centralb.

für Optik und Mechanik 15, pag. 230. 1894.
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turen festgesetzt worden waren, in deren Nähe der Wärmeabfall auf das Sorg-

fältigste geregelt werden musste, wenn die Spannung beseitigt werden sollte, er-

hielt man Gläser, welche keine Spannungserscheinungen zeigten. Solche lassen

sich leicht mit Hilfe zweier NicoL'scher Prismen nachweisen. Ist keine Spannung

vorhanden, so erscheint das Gesichtsfeld bei parallelen Nicols gleichmässig hell,

bei gekreuzten dunkel, regelmässige Spannung verräth sich bei der letzteren

Stellung durch Auftreten eines regelmässigen dunkeln Kreuzes in der Mitte des

Gesichtsfeldes, unregelmässige durch ein ebensolches verzerrtes Kreuz i).

Bearbeitung der optischen Gläser. Um den Linsen ihre genauere Form

zu geben, schleift man sie zunächst in einer kugelförmigen, aus Messing, Kupfer

oder Eisen" hergestellten Schale,

die nach einem etwa den Radius

der Fläche gebenden Leerbogen

ausgedreht ist. Als Schleifmittel

dient grober Schmirgel oder Quarz-

sand. Um aber von der rauheren

zur immer glatteren Fläche zu

gelangen, muss immer feinerer

Schmirgel verwendet werden, den

man in den nöthigen Abstufungen

durch vorsichtiges Schlemmen er-

hält. Man füllt zu dem Ende

trocknen Schmirgel in ein etwa

30 cm hohes Gefäss bis zu einer

Höhe von 2—3 cm, giesst Wasser

darauf und rührt um. Zwanzig

Minuten danach giesst man das

Wasser ab und wiederholt diese

Manipulation so lange, bis das

Wasser klar bleibt. Der sich aus

dem Wasser absetzende »zwanzig-

Minuten- Schmirgel« ist der zar-

teste. Verfährt man dann ebenso,

indem man nunmehr 10, dann

5, 3, 1 und \ Minute stehen lässt,

so erhält man immer gröberes

Schleifmaterial. Mit jeder dieser Schmirgelsorten schleift man dann das Glas
so lange, bis seine ganze Fläche an keiner Stelle mehr ein gröberes Korn auf-

weist. Das Schleifen kann aus der Hand geschehen, indem man mittelst dazu
hergestellter Leerbögen sich fortwährend überzeugt, ob die richtige Krümmung
erreicht wird. Für das Ausschleifen von Hohlflächen benutzt man auch Fräss-

rädchen von passendem Radius, erhaben zu schleifende Linsen kann man an

eine nach allen Richtungen frei bewegliche Stange aufhängen, deren Länge gleich

dem Radius der zu erhaltenden Kugel ist. In ähnlicher Weise schliff Fraun-
hofer seine Gläser. Seine dazu verwendete Maschine giebt Fig. 217. Die Linse

(A. 217.)

1) Schott, der Einfluss der Abkühlung auf das optische Verhalten des Glases und die

Herstellung gepresster Linsen in gut gekühltem Zustand. Zeitschr. für Instrumentenkunde 10,

pag. 41. 1890; Studium einiger physikalischer Eigenschaften von Gläsern und über ein neues

wertlivoUes Glas für d'e Thermomeirie. Ebenda 11, pag. 330. 1891.
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L ist mittelst des Futters F mit der Stahlstange S in Verbindung, welcher durch

den Stahl H und die excentrische Scheibe E eine hin- und hergehende Be-

wegung eitheilt wird, während sie in die um A rotirende Schale N gedrückt

wird. Der Druck, mit dem dies geschieht, wird durch das Gewicht G geregelt.

Damit sie demselben folgen kann, ist das eine Ende des Hebels in dem Kugel-

gelenk K befestigt. Indem die Verbindungsstangen von H mit E mit entgegen-

gesetztem Gewinde in die Muffe M geschraubt sind, ist es möglich, die hin- und

hergehende Bewegung nach Bedürfniss zu vergrössern^^). Grössere Linsen kittet

man anstatt an das Futter mit Pech in eine Glasschale, um so Verbiegungen

während des Schleifens zu vermeiden,

Linsen von sehr grossem Radius müssen aus der Hand geschliffen werden.

Man prüft ihre Form mit dem Fühlhebel, oder wenn gute Probeflächen zur

Verfügung stehen, was diese Prüfung sehr erleichtert, mit dem Sphärometer.

Damit nun die Linse durchsichtig werde, ist sie noch zu poliren. Dies ge-

schieht mit Eisenoxyd, wie solches unter dem Namen Polirroth oder Kolkothar

in den Handel kommt. Man trägt in die Schleifschale eine Schicht von Pech

oder Kolophonium warm auf und drückt darin, so lange sie noch warm ist, die

mit Wasser benetzte feingeschliffene Fläche ab. Darauf schneidet man Rinnen

in die Pechschicht, um das Wasser und das Polirmittel zu verhindern aus der

Form zu treten. Kleine Ungenauigkeiten können dann noch durch Poliren in

eine Schale von anderer Grösse entfernt werden. Hat man Probegläser zur Ver-

fügung, so findet man sie leicht, wenn man die Linse auf das Probeglas legt,

welches die entgegengesetzte Krümmung hat. Ein Zusammendrücken beider an

dem einen Ende ruft dann die NpAVTON'schen Farbenringe hervor, die nur dann

keine Unregelmässigkeiten zeigen, wenn die Krümmung beider Linsen dieselbe

ist. Es versteht sich von selbst, dass man diese Prüfung erst dann v^ornehmen

darf, wenn die Linse völlig abgekühlt ist''*). H. Schröder^) benutzt das Poliren

auch noch dazu, die sphärische Abweichung in Doppelobjectiven in möglichst

vollkommener Weise aufzuheben. Er stellt die drei dem Ocular abgekehrten

Flächen streng sphärisch her, während er für die vierte unter der Voraussetzung,

dass auch sie sphärisch sei, einen kleinen Rest sphärischer Uebercorrection in

Rechnung lässt. Darauf berechnet er die Differenzen zwischen der noch un-

bekannten krummen Fläche und der sphärischen für eine Anzahl Zonen des

Objectivs und schleift diese mittelst seiner Polirmaschine an, mit dem Spiegel-

fühlhebel immer wieder controlirend. Eines ähnlichen Verfahrens bedient sich

auch Clark. Kleinere Objective schleift Schrödfr so, dass das Minimum der

sphärischen Aberration stattfindet und erreicht dadurch, unter Anwendung von

Jenenser Gläsern (Crown, No. 16 und Flint, No. 65), dass die Innenflächen fast

gleich werden, und da sie nur mit dem Rand aneinander liegen, die sonst zwischen

sie zu bringenden Stanniolblättchen wegfallen können.

Theorie der Spiegelteleskope. Die Eigenschaft der Spiegel, keinen Achro-

matismus zu zeigen, welche, wie wir sahen, Newton bewog, ihnen den Vorzug

vor den Refractoren zu geben, hat sie, namentlich in England, ihren Platz neben

') Meisel, Lehrbuch der Optik. Weimar, 1889. pag. 422.

'^) R. Steinheil, Allgemeines über die Herstellung optischer Instrumente. Centralzeitungj

für Optik und Mechanik 14, pag. 158. 1893.

^) H. SCHRÖDEK, Einige Bemerkungen über Teleskope. Zeitschr. für Instrumentenkunde I4,|

pag. 154. 1892.
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jenen behaupten lassen, ja es hat den Anschein, als ob sie in neuerer Zeit noch

mehr in Aufnahme kommen würden, wie früher. Für Winkelmessungen sind sie

freilich nicht geeignet, wohl aber geben sie überaus scharfe, unverzerrte Bilder

von den Himmelskörpern. Es sei (Fig. 218) JJ' der Durchschnitt einer sphä-

rischen spiegelnden Fläche mit einer durch

ihren Mittelpunkt C gehenden senkrechten

Ebene, Q ein leuchtender Punkt, D dessen

Bild, beide in der Axe, es sei ferner JP
eine von /auf die Axe gefällte Senkrechte,

dann ist QJC = CJD = a — ß, JP= h

= r sin a, CP= r cos a und

JP r sin o. .

•4- r cos a

Es ist weiter im Dreieck C/D wegen JDP = 2 a —

r : CD = sin (2 a - ß) : sin (a — ß)

CD = r - b ^ r sin (oL — ß) r (sin a — cos a ian^ ß)

sin (2 a — ß) sin 2a— cos 2 a tari^ ß

oder, wenn man den Werth von /an^ ß einsetzt und umformt

r — i? =
2 /cos a

Setzt man hier a — r für /, so wird

(26)

d = r — a{2cosa — 1) + 2r(l — cos cn)

2 {a — r) cos a -h r

oder da /i = r sin a und cos a = "j/l — sifi"^ ol = 1/ i
_

2(a — r) cos OL -t- r

1

//.- //2

2^2
unter

Vernachlässigung der höheren Potenzen von
7^2

b = r
(^ - ^ ^) r

2{a ">{'-^)

a- [a — r)^

(2 ß — r) — (d- - 72

und wenn man den Nenner nach der binomischen Reihe entwickelt und die

höheren Potenzen von |-^) vernachlässigt,

ar ( a — r\
^ 2a— 7'

~ yia^r)
— r\2 h^

r

Da nun die Brennweite des Spiegels f =z '^r ist, so wird

af \_ (a — 2/y Ji^

b = (27)

aus welcher Formel für // = die für die Centralstrahlen des Hohlspiegels

gültige folgt

1 1 1

(28)
2
/

Die Spiegelteleskope bestehen nun aber meist aus zwei Spiegeln. Da die

Brennweite des grösseren Hohlspiegels immer sehr gross ist, so kann h gegen /
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vernachlässigt, Formel (28) also auf ihn angewendet werden. Ist nun //^ ein von

dem grossen Spiegel I, Fig. 219, auf den kleinen II reflektirter Strahl, und wird

er von II längs /j D ^ reflektirt, so ist für diesen nach (27)

h-
«1 — /i

_ 1 (a, - 2Ay h^

8 V «1 - 1 / /i

und da sich mit genügender

Genauigkeit verhält h : b =
h^ \ a^, so ist auch

/,, =^/,= ^i(^ — /)
af

h,

wenn a der Abstand des Objectes ist und also

b,^ ^i/i

f^ 8 Wi "/J V ^ J V/J /i

Da die Gegenstände stets in grosser Entfernung vom Spiegel I liegen, so

darf man b =/ setzen und da dann a^ = / —/ wird, / aber gegen a zu ver

nachlässieen ist, so ergiebt sich

1 (l-f-Vx \(l-f\h'^
8 \i-f-A) \ f ) f.

Je nachdem hier f^ positiv, unendlich oder negativ wird, gilt diese Formel

für das GREGORv'sche, NEWTON'sche und CASSEGRAiN'sche Teleskop, da es bei

dem an zweiter Stelle genannten Apparat hinsichtlich der Entfernung keinen

Unterschied macht, dass die Strahlen durch den Planspiegel in eine um 90° gegen

die Axe geneigte Bahn gelenkt werden. Die Bilder des kleinen Spiegels des

GREGORv'schen und CASSEGRAiN'schen Teleskops werden dagegen im Scheitel

des grossen Spiegels entworfen und es ist somit für sie b ^
= l, so dass sich für

den Axenstrahl ergiebt, für welchen

h = wird

l{l -
i{i-f)

^1- 2/-/

und somit für einen in Abstand h von

der Axe auf I auffallenden Strahl

b^ = l — 2/

/-/

Die Grösse des von einem Hohlspiegel entworfenen Bildes ergiebt sich mit

Hilfe von Fig. 220 folgendermaassen. Ist Q^ ein ausserhalb der Axe liegender

Lichtpunkt, so ist, da r sehr gross ist. DD-^ das Bild von (2<2i- Nun ist

nach (26)

CD, = "''

aber

r/j sin ß ry
"" ~ 2/-h r

2 /j cos (ot -+-
ß)

/* l Stft

y\ = DD.r^ CD, sin 3 = — -^r, r h.
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da a gegen ß vernachlässigt werden darf, oder wenn man a — r (iir / und 2/

für r setzt

y, = - --^ ..... (29)

Für astronomische Gegenstände darf man / gegen a vernachlässigen und er-

hält also

Für die beiden Spiegel des Teleskops von den Brennweiten /^ und /^

wird somit, wenn y^ und y^ ^ie Grössen der von beiden entworfenen Bilder sind,

o / >'i^2 ß/1/2

Ist endlich die scheinbare Grö;;se des Bildes, welches das Ocular, dessen

Brennweite /g ist, entwirft, ß, so wird

o ^Zl — ß/1/2

und endlich die mittelst des Spiegeltelescops erreichte Vergrösserung

^-
ß - f,(a-/,)

Bei den Kugelspiegeln ist die sphärische Aberration nie ganz zu vermeiden.

Aus Formel (27) ergiebt sich, dass die Abstände der Bildpunkte vom Scheitel

mit zunehmender Oeffnung des reflektirenden Kreises rasch abnehmen. In Folge

davon zeigt das Bild immer eine Krümmung, die nur bei Spiegeln mit verhält-

nissmässig kleiner Oeffnung nicht merklich ist. Indessen kann man die Krüm-

mung beseitigen, wenn man nach dem Vorschlage C. A. Steinheil's und Zenger^sI)

vor dem Ocular eine besonders berechnete Zerstreuungslinse anbringt oder mit

Foucault^) den Spiegel entsprechend parabolisch anschleift.

Lagerung der Spiegel, Herstellung der Rohre. Die Reflectoren haben

vor den Refractoren ausser der Achromasie noch einige andere Vorzüge. Diese

liegen in der verhältnissmässig kurzen Brennweite, in der Unabhängigkeit der

Stellung des Kopfes des Beobachters von der Neigung des Rohres und nament-

lich in dem geringen Wärmeausstrahlungsvermögen des Spiegels, was ihn in feuchter

Luft sich viel später beschlagen lässt, wie es unter den gleichen Umständen

Linsen thun würden. Sollten aber diese Vorzüge voll ausgenutzt werden können,

so musste der Spiegel so gelagert sein, dass bei verschiedenen Stellungen des

Rohres sein Gewicht nicht Verbiegungen hervorruft. Man musste deshalb seine

ebene hintere Fläche hinreichend unterstützen und legte sie zu diesem Zwecke

auf ein Kissen, das aus einer Anzahl auf eine unbiegsame Planscheibe von Holz

oder Eisen gebreiteten Flanellschichten bestand. Statt seiner bediente sich Fou-

CAULT eines flachen Luftkissens von Kautschuk, in welch.es der Beobachter durch

ein mit Hahn versehenes Kautschukrohr so lange Luft blies, bis das Bild seine

giösste Schärfe erreichte. Bei grösserem Spiegel konnte man den nämlichen Zweck

nur durch Anwendungen complicirterer Vorrichtungen erreichen. Die Rohre

nimmt man nicht mehr aus Holz, sondern stellt sie aus parallelen, durch Quer

ringe und Diagonalstreben versteiften Eisenstäben her oder aus Bandeisenstreifen

') Zenger, Sitzungsberichte der Kgl. böhmischen Akademie der Wissenschaften in Prag

i87S> pag- 21.

2) FoucAULT, Annalen der Pariser Sternwarte 1858, 5, pag. 197.
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welche in zwei entgegengesetzten Schraubenlinien verlaufen und an den Kreuzungs-

stellen vernietet werden. Dadurch hat man das Entstehen von Luftströmungen im

Rohre vermieden, die im Spiegelteleskop schädlichere Wirkungen haben, wie im

Refractor, da die Strahlen es zwei, ja dreimal durchlaufen. Interferenzringe sind

im Reflector störender, weil heller, wie im dioptrischen Fernrohr, lassen sich aber

durch Anbringen centraler Diaphragmen beträchtlich verkleinern. So haben sich

die in England auch noch in neuerer Zeit gebauten Teleskope mit Glasspiegeln

gut bewährt, und wenn das von Grubb 1866 für die Sternwarte in Mel}30urne her-

gestellte nicht das geleistet hat, was man erwartete, so lag die Schuld nicht am
Instrumente ^). Da die versilberten Glasspiegel sich nach der Erfahrung Safartk's^)

in der Luft grösserer Städte schlecht hielten, ihre Silberschicht leicht abblätterte,

so suchte sie der genannte Astronom durch versilberte Metallspiegel zu ersetzen.

Die Anwendung neuer Legirungen setzte ihn in den Stand, Spiegel von gleich-

massigem Korn, grosser Härte und Bruchfestigkeit zu liefern. Obgleich sie leicht

zu bearbeiten

waren, so blieb

man aber im

Allgemeinen

doch bei den

Glasspiegeln

(A. 221.) stehen.

Verschiedene Formen von Teleskopen. Die grosse Länge der Teleskope

verursachte mancherlei Unbequemlichkeiten. Man hat diesen Uebelstand auf

verschiedene Weise abzustellen versucht.

So benutzt seit 1876 dieFirmaK.FRiTSCH^)

in Wien eine etwas veränderte Cassegrain-

sche Construction zur Herstellung ihrer

Brachyteleskope, wie ein solches

1880 unter Leitung von Forstfr auf der

Marinesternwarte von Pola aufgestellt

wurde, dessen Spiegel einen Durchmesser

von 320 mm besitzt. Wie Fig. 221 zeigt,

ist bei dieser Construction die Durch

bohrung des Hohlspiegels dadurch ver

mieden, dass er seitlich angebracht wurde

Wenn auch auf solche Weise dem Ver

lust der centralen Strahlen vorgebeugt ist

so konnte die sphärische Aberration doch

nicht gehoben werden. Fig. 222 giebt den

Vorschlag, den Loewv^) 1884 machte,

durch Anwendung eines Spiegelteleskops

ein stabileres Instrument, wie das ge-

wöhnliche Aequatoreal zu erhalten, die

Kuppeln überflüssig zu machen und den
(A. 222.)

') Vierteljahrsschrift der astron. Gesellsch. 1872, Bd. 7, pag. 58.

''') Safarik, Centralz. für Opt. u. Mech. Bd. 15, pag. 242. 1894.

3) Centralz. für Opt. u. Mech. Bd. 2, pag. 242. 1881. Vergl. Konkoly., Practische An-

leitung zur DarsteHung astron. Beobachtungen. Braunschw. 1883, pag. 400.

*) TissERAND, Bulletin astronomique. Bd. i, pag. 265. 1884.
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Beobachter in den Stand zu setzen, ohne Schwierigkeit sein Instrument zu regeln.

Die Planspiegel ^ und
.^i,

von denen der letztere durchbohrt ist, reflektiren die

vom Object kommenden Strahlen auf den Hohlspiegel H, der ein Bild vor dem

Ocular entwirft. Bei A befindet sich das Auge, G ist ein Gewicht, welches den

nach oben gerichteten Theil des Rohres in Bezug auf die Axe äquilibrirt.

Uebrigens hat LoEwyi) auch den Refractor in ähnlicher Weise abgeändert, um

die nämlichen Vortheile zu erreichen (s. den Art. »Aequatoreal«). Draper ^) hat

im NEWTON'schen Teleskop den Planspiegel

durch ein total reflektirendes Prisma in der

Weise ersetzt, wie aus Fig. 223 ersichtlich

ist. Mit Hilfe eines ebensolchen hat dann

Schröder 3) eine Einrichtung getroffen, die

ermöglicht, dass das Ocular / des Suchers

neben das c des Teleskops zu liegen

kommt. Das Objectiv des Suchers ist d,

das Prisma e wirft die parallel der Fern- (A.223.)

rohraxe einfallenden Strahlen darauf und der Beobachter kann somit mit grosser

Bequemlichkeit die Einstellung immer wieder vornehmen und sich ihrer versichern.

Noch zweckmässiger ist übrigens eine ähnliche von Schröder am Refractor ange-

brachte Verbesserung, welche Fig. 224 darstellt und welche erlaubt, das Ocnlar

nach Belieben als das des Suchers und des

Fernrohres zu benutzen. Das Objectiv des

Suchers liegt seitwärts in c, die jjarallel

der Fernrohraxe auffallenden Strahlen wirft

das total reflektirende Prisma in dasselbe

hinein, während sie der um die Axe/ dreh-

bare kleine Planspiegel e auf das Ocular

reflektirt. Das Objectiv des Fernrohres ist a, und der Beobachter kann somit

durch Drehen des Spiegels um die Axe / das Instrument nach Belieben als

Sucher oder als Refractor benutzen.

Herstellung der Spiegel. Die Bearbeitung der sphärischen Spiegel erfolgt

in derselben Weise, wie die der Linsen; doch ist das Poliren schwieriger, weil

der Spiegel in Folge seiner grösseren Fläche dem auf ihm ausgeübten Druck

leicht etwas nachgiebt und so Unregelmässigkeiten entstehen können. Auf die

Stellung des Polirers, die Stärke des in jedem Augenblick von ihm ausgeübten

Druckes, der Consistenz des meist als Kitt zur Befestigung des Spiegels an seiner

Unterlage angewendeten Pechs kommt es deshalb sehr an. Umgekehrt hat

Lassell*) die Eigenschaft des Pechs, dem ausgeübten Drucke etwas nachzugeben

und nach dessen Aufhören erst nach und nach seine ursprüngliche Form wieder

anzunehmen, benutzt, um die äusseren Theile etwas stärker als die inneren ab

zuschleifen, und indem er so dem Spiegel eine etwas paraboloidische Form gab,

die sphärische Aberration zu vermindern, ein Ziel, das Foucault durch sogen.

Localretouche unter Controle genauer Messungen zu erreichen suchte. Schleift

man den Spiegel mit Maschinen aus, die die nämliche Einrichtung, wie die

(A. 224.)

I

') LOEWV, Zeitschr. für Instrumentenkunde, Bd. 4, pag. ^32. 18

2) Meisel, Lehrbuch der Optik. Weimar 1889, pag. 358.

3) Schröder, Zeitschr. für Instrumentenkunde, Bd. 12, pag. 155. 1892.

*) On polishing the specula of Reflecting Teleskopes. London 1875.

a. a. O., pag. 440.

Bd. 1 1, pag. 17. 1891.

Verel. Meisel
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zum Schleifen der Linsen benutzten haben können, so kann man unter Wahrung
derselben Vorsichtsmaassregel dem Spiegel dadurch, dass man die Belastung des

Polirhebels regulirt, eine nahezu parabolische Form geben.

Nach dem Poliren wird der Spiegel versilbert. Vorher muss er auf das

Sorgfältigste gereinigt werden. Zu dem Ende wäscht man zunächst seine Ober-

fläche mit Alkohol oder Schwefelsäure, dann mit Weisser, starker Seifenlösung,

reibt sie tüchtig mit einem Baumwollenbausch ab, bringt sie alsdann in eine

mit starker Salpetersäure gefüllte Schale, um sie darin nochmals mit einem an

einem Glasstab befestigten Baumwollenbausch tüchtig zu bearbeiten. Nachdem
man die Säure wieder abgewaschen, bringt man den Spiegel in eine Schale mit

Aetzkalilösung und verfährt ebenso. Nach abermaligem Abwaschen reibt man
ihn mit präparirtem Kalk völlig trocken und lässt den Kalk so lange auf der

Glasfläche, bis die Versilberung vorgenommen wird. Dann wäscht man ihn mit

destillirtem Wasser ab, welches, wenn die Oberfläche völlig rein ist, überall be-

netzen mussi).

Für die Versilberung grösserer Spiegel, die hier allein in Betracht kommen,
empfiehlt sich am meisten das Verfahren Brashear's^), das in den gewerblichen

Betrieben Englands und Nordamerikas allgemein im Gebrauche steht. Um es aus-

zuführen, stellt man vier Flüssigkeiten her, zunächst die Silberlösung, bestehend aus

Silbernitrat, darauf die Aetzkalilösung aus Aetzkali, welches in Alkohol gereinigt

worden ist und sorgt dafür, dass beide Lösungen etwa 1 gr des gelösten Körpers in

100 ccm Wasser enthalten, sodann eine Lösung von Ammoniak in Wasser vom
specifischen Gewicht 0-88; endlich die reducirende Lösung, indem man ^^ gr
Hut- oder Candiszucker in 1000 ccm destillirten Wassers löst, 175 ccm Alkohol

und 4 ccm Salpetersäure vom specifischen Gewicht 1-22 zusetzt und die Mischung

mindestens eine Woche stehen lässt. Die folgende Tabelle zeigt die quantitative

Zusammensetzung der Versilberungsflüssigkeit aus diesen Bestandtheilen für ver-

schiedene Spiegelgrössen. Man braucht für

Spiegel vom
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schlisse vorhanden sein, wovon man sich durch die alsdann leicht bräunliche Farbe

der Lösung überzeugt. Nach fünf Minuten langem Stehen filtrirt man die Lösung,

falls es nöthig sein sollte, und fügt dann die Reductionsflüssigkeit hinzu. Mit

nach oben gekehrter zu versilbernder Fläche taucht man nun den Spiegel em,

indem man die Oberfläche der Flüssigkeit fortwährend bewegt, um das Nieder-

setzen suspendirter Partikelchen zu verhindern. Bei einer Temperatur von 20°

ist die Operation in 10-15 Minuten beendet, die versilberte Fläche wird mit

Wasser gereinigt und mit einem baumwollenen Bausch so lange gerieben, bis sie

spiegelnd wird. Sie erweist sich als glänzend und hart und bedarf einer weiteren

Politur nicht mehr. Ganz ähnlich ist das von Wadsworth und das von A. und

L. LuMifcREi) angegebene Verfahren. Boas 2) will dagegen die Eigenschaft der

Edelmetalle benutzen, als Kathode in einem Vacuumgefäss verwendet, sich zu

verflüchtigen, wenn starke Wechselströme hindurchgeschickt werden, und an der

gegenüberliegenden Gefässwand niederzuschlagen. Bei einem. Drucke von 2 mm
Quecksilberhöhe zerstäubt in solchem Falle die Kathode und schlägt sich in

einer reducirenden Wasserstofifatmosphäre so gleichmässig wieder nieder, dass der

entstandene Spiegel keiner Politur weiter bedarf. Die Kathode muss stabförmig

sein und in einigem Abstand parallel zu der zu versilbernden Platte Hegen, ihre

abgewendete Hälfte wird, um unnützen Niederschlag zu vermeiden, mit einem

Isolator bedeckt. Grössere Spiegel werden auf diese Art freilich nicht hergestellt

werden können. E. Gerland.

Finsternisse. Die Erscheinung der Finsternisse entsteht dadurch, dass

von zwei Gestirnen das eine durch das andere direkt oder indirekt durch den

Schatten desselben unseren Blicken entzogen wird. Nach den in der Erscheinung

zusammen wirkenden Körpern haben wir verschiedene Arten von Finsternissen

zu unterscheiden. Unsere Erde selbst kann durch ihren Schatten zu Ver-

finsterungen Anlass geben; als verfinstertes Gestirn kommt aber nur der Mond

in Betracht. Die entstehenden Finsternisse heissen Mondfinsternisse. Dieselbe

Erscheinung kehrt auch im Jupiterssystem wieder, im Saturnssystem wird sie

durch den Ring wesentlich complicirter. Bei den anderen Planeten kommt sie

nicht in Frage, weil entweder, wie beim Mars, die lichtschwachen Trabanten in

der Nähe der Planetenscheibe in den Strahlen derselben verschwinden oder

weil, bei den entfernteren Planeten, die Schattengrenze sich zu wenig von dem

Rande der Scheibe entfernt. Zweitens kann unser Mond Verfinsterungen be-

wirken. Tritt er zwischen Erde und Sonne, so entstehen Sonnenfinsternisse;

gleiche Erscheinungen treten im Jupiters- und Saturnssysteme zu Tage und

werden von uns wahrgenommen, während dieses in den anderen Planeten-

systemen bislang nicht gelungen und wegen der Kleinheit der Trabanten auch

wohl nicht möglich ist. Durch das Dazwischentreten des Mondes werden weiter

noch die Stern- und die Planetenbedeckungen erzeugt. Endlich können die

übrigen Körper unseres Planetensystems in derselben Weise wirken. Durch die

beiden inneren Planeten bewirkte Sonnenfinsternisse werden als Vorübergänge

bezeichnet, und in den Bedeckungen von Fixsternen durch Planeten haben wir

die zweite Art der Wirkung. Wegen der Schwierigkeit einer allgemeinen Lösung

1) LuMiERE, Journal de Physique (3) Bd. 4, pag. 29. 1895. Vergl. Zeitschr. für In-

strumentenkunde. Bd. 15, pag. 272. 1895.

2) Boas, Deutsches Reichspatent No. 82247. Vergl. Zeitschr. für Elektrotechnik. Bd. 16,

pag. 565. 1895.

Valentiner, Astronomie. I. 4"
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der Aufgabe, die Figur und die Bewegung des von einem leuchtenden Körper

erzeugten Schatten eines anderen zu bestimmen, erfordern alle diese Aufgaben

eine besondere Behandlung. Wir beschäftigen uns zunächst mit den im System

Sonne — Erde — Mond sich darbietenden Erscheinungen, den Mondfinsternissen,

Sonnenfinsternissen und Sternbedeckungen.

Mondfinsternisse.

Die Erscheinung der Mondfinsternisse ist nur einer sehr rohen Beobachtung

fähig und gestattet nur eine sehr unsichere Bestimmung der sie beeinflussenden

Grössen ; sie bedarf daher auch keiner bis an die Grenze der erreichbaren

Genauigkeit gehenden Berechnung. Wir betrachten die Sonne wie auch die

Erde als kugelförmige Körper. Die gemeinsamen Berührungslinien beider Kugeln

erzeugen zwei Kegeloberflächen, deren eine BAB^ (Fig. 225) der Kernschatten-

(A. 225.)

kegel heisst und den Raum begrenzt, in welchen auf geradlinigem Wege über-

haupt keine Sonnenstrahlen dringen können, während der zweite CAQ — der

Halbschattenkegel — den Raum begrenzt, in dessen ausserhalb der Erdbahn

liegenden Theil wenigstens nicht das Licht der ganzen Sonnenscheibe fallen

kann. Nennen wir s und S die linearen Radien von Erde und Sonne, so ergiebt

j'

uns die Figur AT = -^ • TS. Verstehen wir aber unter r© den Winkel, unter

welchem uns der Sonnenradius erscheint, unter /)© ihre Horizontalparallaxe, so

s
ist auch s '. S =^ smp@ : sin rc^,

s

und TS = ^—- , so
Stnpq)

dass wir erhalten

AT^ -. :r^^-TTT- Für r® = 959"-63 (nach Auwers) i^®= 8"-8ö, wird ^^
= 216*9 .f. Da nun die mittlere Entfernung des Mondes von der Erde = 085

ist, so wird also der Mond in den Kernschatten der Erde eintreten können.

Schneiden wir die beiden Schattenkegel in der mittleren Entfernung des Mondes

durcii eine zu TS senkrechte Ebene, so entstehen als Schnittfigur zwei concen-

trische Kreise, und die Radien LM und LN dieser Kreise bestimmen den

grössten noch möglichen Werth des Abstandes des Mondes vom Kreismittelpunkt,

wenn er in die betr. Kegel eintreten soll. Es ist aber nach der Figur, wenn p(i

die Horizontalparallaxe des Mondes ist,

< MTL = < BMT — <f:S^TS -h < BS^ T = / ^ + ;)® — r® = //

<NTL = <DNT+ <S'TS -h <TS^D^ =^j +/®+ r® = u^.

Der Punkt Z ist, weil wir von der Breite der Sonne, die noch nicht 1" be-

tragen kann, absehen können, ein Punkt der Ekliptik. Die Mondbahn schliesst

mit der Ekliptik einen Winkel von etwa 5° ein, und es können also auch die

von beliebigen Punkten der Ekliptik ausgehenden, die Mondbahn unter einem

Winkel von 90° treffenden Bögen grössten Kreises, d. i. die kleinsten Abstände

des Mondmiltelpunktes von dem betr. Punkte der Ekliptik, mit dem Breiten-
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kreise dieses Punktes einen Winkel von etwa 5° einschliessen. Ist also ß die

Breite des Mondes zur Zeit eines beliebigen in die Nähe der Knotenpunkte der

Mondbahn fallenden Vollmondes, so ist ^ cos 5° der kleinst' mögliche Abstand

des Mittelpunktes der Schattenkreise von der Mondbahn. Wenn also dieser

Abstand, damit der Mond in den Kern- bezw. Halbschatten trete, höchstens

= p^+ pci^z^r® sein darf, so darf die Breite des Mondes im Augenblick des

Vollmondes nicht grösser sein als (/ j +/® qz r®) .f^^r 5°. Soll nicht nur der

Mittelpunkt der Mondscheibe nicht in den Schatten treten, sondern überhaupt

kein Punkt derselben, so sind die Grenzwerthe von ZJ/ und ZiV noch um den

Mondradius ri zu vergrössern. Wir erhalten also als Maximalvverthe der Breite

des Mondes zur Zeit des Vollmondes die beiden Ausdrücke

lim^l = {p{ -\- p® — r®) sec 5° + r^

oder
lim^^ = {pi +/® + r(i^)secb° 4- r^-

Die Erfahrung lehrt nun, dass die nach diesen Ausdrücken berechneten

Breiten des Mondes in Folge der Wirkung der Erdatmosphäre, die in einer

Vergrösserung des Erdschattens besteht, zu klein sind. Nach Tobias Mayer

setzt man gewöhnlich lim ß^ = (/c + ^© =F ''®) fi + ^c- Nach neueren Unter-

suchungen von Hartmann hat man aber diesen sogen. Vergrösserungsfaktor

besser = -z-r-z^ zu setzen. (Hartmann: Vergrösserung des Erdschattens bei Mond-

finsternissen). Wegen der Veränderlichkeit der Werthe /c> ^c "iid ^® schwanken

auch u und u^ zwischen bestimmten Grenzen. Man findet durch Einsetzen der

Grenzwerthe

51' 57" < ?^ + rc < 64' 19" 1° 24' 32" < u^ -4- rc < 1° 35' 54".

Wenn also zur Zeit des Vollmondes die Breite des Mondes < 51' 57" ist,

so tritt der Mond gewiss in den Kernschatten der Erde ein; liegt die Breite

zwischen 51' 57" und 64' 19", so hat man mit den für die Zeit des Vollmondes

geltenden Werthen der Parallaxen und Radien den Ausdruck u zu berechnen,

um zu entscheiden, ob eine Verfinsterung eintritt. Ist aber die Breite > 64' 19",

so tritt unter keinen Umständen eine Verfinsterung ein. Aehnliches gilt für den

Halbschatten.

Da die Breite des zwischen den beiden Schattenkreisen liegenden Ringes

= 2?-® ist, der Durchmesser des Mondes aber nahe gleich dem der Sonne ist,

so ist es möglich, dass der Mond wohl ganz in dem Halbschatten verschwindet,

ohne doch in den Kernschatten zu treten.

Die Vorausberechnung der Finsternisse fordert die Kenntniss der Zeiten,

wann der Abstand der Mittelpunkte der Mondscheibe und der Schattenkreise

= ?^ =t rc bezw. «^ d= rj ist. Wegen der Abplattung des Erdkörpers sind die

Durchschnitte der Schattenkegel nun keine Kreise, sondern Ellipsen, deren Ge-

stalt abhängt von der Stellung der Erdaxe zum Radiusvector der Erde im Augen-

blick der Verfinsterung. Man sieht aber von dieser Verwickelung ab wegen der

Unbestimmtheit der ganzen Erscheinung, und weil man doch nicht die Wirkung

der Erdatmosphäre, deren äussere Begrenzung man nicht kennt, gehörig berück-

sichtigen kann. Um mittleren Verhältnissen Rechnung zu tragen, führt man für

die Horizontalparallaxen diejenigen Werthe ein, die einer Breite von 45° ent-

sprechen. Es ist aber %p45o =9-99929. Nennen wir also A den Abstand der

Mittelpunkte der Mondscheibe und des Erdschattens, so erhalten wir für

48*
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A = — ([9-99929] (t:® + uc) 4- r®) + r^

Ä = AI
50

51

([9-99929] (TT® + Tic) + /-©) - ;^(

A = ^ ([9-99929] (ti® + ttj) - r®) + rj

A =
50

51

50
([9-99929] (7t® -h TTi) - ^®) - ^c

Anfang und Ende der Finsterniss überhaupt,

Anfang und Ende der totalen vom Halb-

schatten bewirkten Finsterniss,

Erste und letzte Berührung mit dem Kern-

schatten,

Anfang und Ende der totalen vom Kern-

schatten bewirkten Finsterniss.

Sei (Fig. 226) T der Mittelpunkt des Erdschattens, Z' L" der Weg des Mond-

mittelpunktes in Bezug auf T.iund JE der Breitenkreis des Punktes T, also der

Schnitt einer auf der Ebene der Ekliptik senkrechten, den Radiusvector der Erde

enthaltenden Ebene mit der

Sphäre. Nimmt der Mondmittel-

punkt die Lage L ein, ist also

seine Länge von derjenigen der

Sonne um 180° verschieden, so

haben wir Vollmond. LT ist die

Breite des Mondes im Augenblick

des Vollmondes = ßc- Es sei

nun AXc, Aß^ die stündliche Be-

wegung des Mondes in den beiden

Coordinaten, AX® diejenige der

Sonne, also auch die des Punktes T'.

Nennen wir (x den vom Monde in

(A. 226.) einerStunde beschriebenen Bogen,

«p den Positionswinkel der Richtung der Bewegung gegen den Breitenkreis, so ist

sin |JL sin ^ = sin (AXj — AX®) cos {^i -^ !\^i)

sin |x ^^x t]> =: sin{^i + A ß (^
) ^<?.y ß c

— cos i^i^ + A ß ^ ) sin ß (j;
cos (JS,\^ - A X®)

= sin Aßj + 2 ^(?.y (ßi + A ßc) ^z>z ßc «>^H (^^c — ^M
oder genügend genau

^sin^ = (A Xc — A l(i))cos ßj fx r^.y tL = A ßc H- ^ (A Xj — A X^Y sin^'^i sin 1".

Ist der Mondmittelpunkt in Lq, so ist sein Abstand vom Punkte T ein

Minimum, es tritt die grösste Phase oder die Mitte der Finsterniss ein. Zur

Bereclinung dieses Zeitpunktes haben wir im sphärischen Dreieck LLq T
tang LLq = — tang^i cos^\ durch Division mit jx ergiebt sich die Zeit in

Stunden, die der Mond gebraucht, um diesen Weg zu durchlaufen. Ist dem-

nach T die Zeit des Vollmondes, so ist die Zeit der Mitte der Finsterniss

^icos <if ^ ß d ^ö.y <]^ sin ^T, = T = T
[x (AXc — AX®)f^.f ßc

Den kleinsten Abstand selbst finden wir durch sin TLq = sin '^isin'i^.

Nennen wir ihn An, so ist

ßd sin ^.

Bezeichnen wir weiter im Dreieck L^L^T den Abstand der Centren

durch A, die Dreieckswinkel in den Endpunkten durch p und q, so erhalten wir

sin ß { sin ^
sin p =

und

woraus folgt

5-j«2/\ = sin^ L^L^

sin A

cos"^ LqL^ sin'^ TLq,
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Setzen wir daher

säi TLq cos Lq Zj sin TL^ cos A tang A,,

sm cu =
so ist

sin A sin A cos TLq tang A

LqL^ = t^ cos 0)

und die zum Durchlaufen dieses Weges gebrauchte Zeit wird

A cos tu sin (];

^ ^'
(AXc - M®)cos^t

'

Führen wir also für A die oben gegebenen Werthe ein, so erhalten wir die

Zeit der betreffenden Phase durch

^i cos <^ ^cosiM ^i cos'^ sin <|; ^ cos tu sin ^^\=^- - 1-—^ ^T—
(/^Xc - M®)cos^l ^' {Mi—M@)cos^i

'

Da (u nur durch den sin bestimmt ist, bleibt uns die Wahl des Vorzeichens

von Costa frei; das negative Vorzeichen giebt uns die Zeit der ersten, das posi-

tive die Zeit der letzten Berührung des Mondes mit dem betr. Schattenkreise.

Der Abstand des nächsten Punktes der Mondscheibe vom Punkte T zur Zeit

der grössten Phase ist ß(£ sin tp — r^, die grösste Breite des vom Monde durch-

laufenen Segmentes des Schattenkreises folglich = u — (ßc sin ^ — r^). Man

nennt diese Grösse, ausgedrückt in Theilen des Monddurchmessers, die Grösse

der Finsterniss, und hat also

u -\- r i — ß i sin <if

Grösse der Finsterniss = ^

Für die Berechnung des Positionswinkels der Berührungsstellc am Mond-

rande sieht man ab von der Aenderung des Winkels <i^ während des Verlaufs

der Finsterniss und hat dann einfach

Eintritt Q = <^ -\- p Austritt Q= 180° H- «j^ — />.

Zur Untersuchung der Sichtbarkeitsverhältnisse haben wir nöthig die Kennt-

niss der Rectascension und Deklination des Mondes und der Sternzeit des

Ephemeridenortes für die betr. Phase. Seien diese Grössen o-i, Sj und /, so ist

t — a.1 der Stundenwinkel des Mondes im Augenblick der Phase und also

L ^= t — o-i die westlich positiv gerechnete Länge, B = 8i die geocentrische

Breite jenes Ortes der Erdoberfläche, welcher im Augenblick der betr. Phase

den Mond im geocentrischen Zenith sieht. Nennen wir r die Refraction im

Horizont, so wird also der Mond sichtbar sein innerhalb eines um diesen Punkt

mit 90° — TZi-{- r beschriebenen Kreises, und wir erhalten als Kriterium der

Sichtbarkeit für einen Punkt der geocentrischen Breite 9' und der westlichen

Länge X die Bedingung

sin 8 1 sin 9' -h cos^i cos 9' cos {t — a c — X) > sin (tt i — r).

Diese Gleichungen sind anzuwenden, wenn man zur Untersuchung der Er-

scheinung direkt auf die Tafeln zurückgehen muss. Für die zur Zeit im allge-

meinen Gebrauch befindlichen Sonnentafeln von Leverrier und Mondtafeln von

Hansen sind von Oppolzer nach Hansen's Formeln besondere Tafeln i) berechnet,

deren Anwendung die Rechnung wesentlich erleichtert. Die Tafeln ergeben für

jedes beliebige Datum für einen 5 Jahrtausende vor und 2^^ Jahrtausende nach

*) Syzygien-Tafeln für den Mond nebst ausführlicher Anweisung zum Gebrauche derselben

von Prof. Th. von Oppolzer.
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Christi Geburt umfassenden Zeitraum direkt die mittlere Greenwich-Zeit T des

Vollmondes, ausserdem die Länge Z' der Sohne im Augenblick T, die Zeit-

gleichung Z und die Schiefe der Ekliptik e; diese Grössen sind nöthig zur Be-

rechnung der Rectascension und Deklination des Mondes. Die oben ange-

wandten Elemente erhält man aus den Tafelwerthen durch folgende Relationen

^ ^ ^'
Sin 1

sin (ttj: — ir®) . , .

Durch den Faktor -.—rj; , für welchen wir, da die Tafeln nur
sin\

4 Decimalen geben, ohne weiteres k<i — it® setzen können, sind die Winkel-

grössen ersetzt durch lineare, dem Erdradius als Einheit entsprechende Grössen

gerechnet in einer Ebene, von der aus dieser Radius unter dem Winkel nj; — it©

erscheinen würde. Wir haben daher auch den Radius des Schattenkegels in

derselben Weise auszudrücken. Beschränken wir uns auf den Kernschatten, der

allein sich einigermaassen sicher auffassen lässt, so haben wir demnach zu setzen

_ M / Tic + TT® _ ^© \ _^ ri
~~

50 V ^^ TCc — T^® Tcc — ^®y ~ 1^1 — '^®

Da das Verhältniss u® i^c immer zwischen den Grenzen -^\-^ und -^\-^ liegt,

sind die einzelnen Theile dieses Ausdrucks mit Ausnahme des Gliedes
'-

K<1 U®

als constant zu betrachten. Die Syzygientafeln geben nun zur Berechnung von u

eine Grösse uj . Diese bedeutet den Radius des Kreises, in welchem ein Sonne

und Mond einhüllender Kegel, dessen Spitze zwischen beiden Körpern liegt,

eine durch den Erdmittelpunkt gehende, zu seiner Axe senkrechte Ebene durch-

schneiden würde. Der Werth dieser Grösse ist, wie wir bei der Besprechung

der Sonnenfinsternisse noch sehen werden,

k siniz(7) + sin r®
Ua ^= k -\ ^- ->-—

,

stnijzi — TT®)

dradius h

führung dieses Werthes wird

51 / TCC + TT® TZ® \
^ = T7T I P4 5

\- k + k — Ua
)50 V 5^ C—'^® TIC— TT® J

b\ ( ItC + TT® TT® \ 1

OO V T^<L — TC® -^^l — ^®y 50 TZl TC®

Nach L. Struve ist k — 0'2725 zu nehmen; in den Syzygientafeln ist mit

^ = 0-2730 gerechnet und die diesen Tafeln entnommenen Werthe Ua sind also

um etwa 00005 zu gross. Berücksichtigen wir dieses, indem wir zu dem constanten

Theil 0-0005 addiren und setzen die Zahlenwerthe ein, so wird

u = 1-5648 — tij für Anfang und Ende der Finsterniss

= 1-0185 — Ua für „ „ ,, der Totalität.

Nehmen wir noch bei der Berechnung der Grenzwerthe Rücksicht auf den

Faktor sec 5° 9' (Neigung der Mondbahn gegen die Ekliptik), so haben wir

folgende Rechnungsvorschriften, wobei sämmtliche zur Zeit T hinzuzufügenden

Correctionen in Minuten ausgedrückt sind:

sin f (T

wenn k = —. der Mondradius in Theilen des Erdradius ist. Durch Ein-
Sin TT i

:rthes wird

— TC®
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B > 1-5690 — Ua keine Finsterniss

< 1"5690 — Ua partielle Finsterniss

< 1'0204 — Ua' totale Finsterniss

CO • [i.' sin 4*
•= AZ 0,0 • \i.' cos <]^ = g cos Q p sin P = B.

Zeit der Mitte der Finsterniss: Tr. ^= T— — Bcos^

Anfang und Ende der

Finsterniss: 1-5648—^«
B sin^ . 1

- = sin Kü^ 7 j
= y o=p(l'5648— ?/-«)—? r^^w

j

1^

Anfang und Ende der

Totalität: 1-018Ö— Ua

B Sin^ • rr^ rr< , I
^

-,r=Siniii2 V 2=^0 +(10185— Uaj—jCOSw^.

Zur Erläuterung möge die Berechnung der Mondfinsterniss 1898 Januar 7

dienen. Wir finden nach pag. [6], [7] der Tafeln zu dem gegebenen Datum

die Tageszahl des gregorianischen Kalenders = 2414297. Mit dieser Zahl als

Argument ergeben die Tafeln folgende Zahlen:

Zeit des Vollmondes T= 2414297-5166 = 1898 Jan. 7 12^' 23-"'9 m. Zt. Greenwich

Argumente I = 237°-24, II = 6°-82, lU = 378°-l, IV = 230°-4,

V = 244°-l, VI = 330°, VII = 67°, VIII = 81°.

Z' = 287°-801, Z = +r-59, 7^= 170°-435, (2 = 171°-654,

/ogp = 0-7395, /og^L = 9-7056, logg = 8-7100, ?/«' = 0-5729.

0-5729

0-9919

9-9965

9-9578

9-9613

96065
2-0704

9-9965

1-6734

47 '«-1

% ^ • •
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Partielle Finsterniss:

51 , , , . {8i-h8®)smd> ^ ^ 1 ^
Ai =-^[p45(TC(j:+Tr®)=Fr®J+rc; stnoi^= ^-

; T^=TQ—-^^cos^o^.

Totale Finsterniss:

_ ^
'2 ~ 50

Ai

A --
r / ^ ^ 1 . • (8c+ 8®>mf ^ ^ 1 .

2 [^

Oberes Zeichen beim Kernschatten, unteres beim Halbschatten,

(u im 1. oder 4. Quadranten für Eintritte, im 2. oder 3. Quadranten für Austritte.

Bedingung für eine Finsterniss: (Sc -H 8®) sin ^ <. /^.

Positionswinkel der Berührungsstelle am Mondrande: Q = '\i + lo.

Grösse der Finsterniss:

Bereich der Sichtbarkeit:

2r,

sin 8 1 sin
(f'

-+- cosBi cos(f' cos {t — a^ — X)> sin (tcj — r),

wobei / die den Zeiten T entsprechende Sternzeit, r die Refraction im Horizont,

X die westliche Länge, <p' die geocentrische Breite der Orte bedeutet.

Den Betrag der Correction, der an die Summen der Bewegungen in Dekli-

nation anzubringen ist, entnimmt man der folgenden Tafel. Die Correction hat

das Vorzeichen von 8^ und ist zu Aö^ -+- A8® zu addiren.

Aa(r — Aam

8c
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%(8c H- 8@)sm<^ 3-4713 Aj — (S^ + B®)sin<\> 282"

Zog Hl .... 3-5104 2rc 1784

logsiiiiü .... 9-9617 Quotient .... 0-16

to . 66°-28 oder 113°-72

log cos iä . . . 9-6045 1. Berührung . . . W' Al'"l

log- .... 8-5570 Pos. W 169°

log^^ . . . . 3-5104 Mitte d. F 12^' 34'« -7

1-6719 2. Berührung . . . 13^' 21-7

47"'-0 Pos. W 217°

12^' 34-7 Grösse d. F. . . . 0-16

Zeit d. Phase llM7'«-7^ 13^^21'«-7

Pos. W. . . 169°-4 ' 216°-9.

Wegen der grossen Unsicherheit, mit der die Beobachtungen der Mond-

finsternisse wegen der Unbestimmtheit der Schattengrenzen verknüpft ist, ist es

nicht möglich, aus denselben werthvolleres Material zur Correction der Rechnungs-

elemente abzuleiten. Sie dienen aber zur Bestimmung des Betrages der Ver-

grösserung des geometrischen Schattens des Erdkörpers und zur genaueren

Untersuchung der Ursache dieser noch wenig erforschten Erscheinung. Man
vergleiche in dieser Hinsicht die citirte Arbeit von J. Hartmann.

Sonnenfinsternisse.

Zur Zeit der Conjunction des Mondes mit der Sonne, des Neumondes, be-

finden sich die Mittelpunkte der drei Körper Sonne, Mond, Erde in ein und

derselben zur Ekliptik senkrechten Ebene. Hinter dem Monde, von der Sonne

aus gerechnet, entstehen in derselben Weise wie in Fig. 225 zwei Schattenkegel.

Der Abstand der Spitze des inneren oder Kernschattenkegels berechnet sich

nach der bei den Mondfinsternissen abgeleiteten Formel zu

k
-j =; . Entfernung Mond-Sonne.

Setzen wir für k und 5 ihre numerischen Werthe

,, = 0-2725 5 = ^ = ^,|5 = ,08-4
Tt® 8-85

ein und führen die Parallaxen ein, so wird jener Abstand

-JTTT^ (
—^ — 1 I . Entfernung Erde-Mond.

397 \-r:® )

Das Verhältniss ttj; :ir® schwankt zwischen den Grenzwerthen 352 und 423

und folglich ist, wenn der Mond sich in der Erdnähe befindet, der Abstand der

422
Spitze ^^ r= l-063r, wenn wir für den Augenblick mit r den Radiusvector

des Mondes bezeichnen. Andererseits ist zur Zeit der Erdferne der Abstand

351= ;^^ r — 0-884r. In diesem letzteren Falle ist nun der Erdradius = 0*015 r,

also die Entfernung des nächsten Punktes der Erdoberfläche vom Mondmittel-

punkte = 0-985 r, und es kann also der Schattenkegel die Erdoberfläche nicht

erreichen. Denken wir uns aber den Sonnenradius verkleinert, so wird damit

gleichzeitig der Schattenkegel verlängert, seine Spitze also vom Monde entfernt.

Bei einer gewissen Verkleinerung wird also diese Spitze die Erdoberfläche gerade

berühren, und in diesem Punkte werden die verkleinerte Sonnen- und die Mond-
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Scheibe einander gerade verdecken. Auf den dem Monde näheren Punkten

der Axe des Schattenkegels wird die Mondscheibe grösser als die Sonnenscheibe

erscheinen, während sie auf den weiter entfernten Punkten kleiner erscheinen

und die Sonnenscheibe nicht völlig verdecken wird. Es entsteht in diesem

Falle eine ringförmige Finsterniss. Im ersten Falle ist der Erdradius = 0017 r.

Der dem Monde nächste Punkt der Erdoberfläche befindet sich daher im

günstigsten Falle, nämlich wenn der Mond im Augenblicke der Finsterniss in

der Ekliptik steht, in der Entfernung 0"080 von der Spitze des Schattenkegels.

Dieser Kegel schneidet dann also aus der Erdoberfläche einen Kreis aus, dessen

0-080
Radius nahe = t-;^ 0-2725 = 0-020 in Theilen des Erdradius, oder = 1 °-14 ist.

In analoger Weise findet sich die halbe Breite der Zone der Ringförmigkeit für

die günstigsten Verhältnisse zu —— 0-2725 = 0-028 Erdradius = 1 °-60. Wir

haben hiernach die Sonnenfinsternisse in folgender Weise zu unterscheiden:

1) Die Axe des Schattenkegels trifft die Erdoberfläche; die Schnittcurve,

auf welcher die Mittelpunkte der Sonnen- und Mondscheibe sich für einen

Augenblick decken, heisst die Curve der Centralität.

a) Die Spitze des Schattenkegels erreicht die Erdoberfläche; es entsteht

eine totale centrale Finsterniss.

b) Die Spitze des Schattenkegels erreicht die Erdoberfläche nicht; es ent-

steht eine ringförmige centrale Finsterniss.

c) Die Spitze des Schattenkegels erreicht die Erdoberfläche nur in einem

kleinen mittleren Stücke der Curve der Centralität, es entsteht eine ringförmig-

totale centrale Finsterniss.

2) Die Axe des Schattenkegels trifft die Erdoberfläclie nicht, die Erde tritt

aber noch in den Kernscliattenkegel oder seine Verlängerung ein; es ent-

stehen totale, bezw. ringförmige, bezw. ringförmig-totale, nicht centrale Finster-

nisse.

3) Die Erde berührt den Kernschattenkegel überhaupt nicht, tritt dagegen

in den Halbschattenkegel; es entsteht eine partielle Finsterniss.

In den unter 1) und 2) aufge-

zählten Fällen wird natürlich in einer

die schmale Zone, innerhalb deren

die totale oder ringförmige Finsterniss

sichtbar ist, umschliessenden breiteren

Zone eine partielle Finsterniss sicht-

bar sein.

Um jetzt die Bedingung des Ein-

trittes einer Finsterniss zu finden,

müssen wir zunächst die Bedingung
(^•227.) des Eintrittes des kürzesten Abstandes

der Mittelpunkte der Sonnen- und Mondscheibe zur Zeit des Neumondes suchen.

Es seien (Fig. 227) J/und S die geocentrischen Oerter des Mond- und Sonnen-

mittelpunktes im Augenblicke der Conjunction. Der Punkt S bewegt sich längs

der Ekliptik SK, der Punkt M längs MX in der Ebene der Mondbahn. Der

Winkel MKS = i, die Neigung der Mondbahn, beträgt etwa 5° 9'. Sei AX©

die stündhche Bewegung des Punktes S, und AX^ die stündliche Aenderung der

geocentrischen Länge des Mondes, sowie Aßj die stündliche Aenderung seiner

geocentrischen Breite.
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Betrachten wir den Punkt S als ruhend, so führt der Punkt M eine relative

Bewegung aus von AXj — AX® in der Richtung der Ekliptik und von Z\ß(£ senk-

recht dazu. Diese scheinbare Bewegungsrichtung bildet mit der Ekliptik den

Winkel z', bestimmt durch

_^ Aßc HXi Aßc A>^c

AXc — AX® AXc — AX® AXc — AXc - AX® ^^•^^•

Die kürzeste Distanz erhalten wir, indem wir von S aus ein Perpendikel

auf die scheinbare Bewegungsrichtung fällen. Sie wird daher

S'M' = '^cosV.

Aus dem Verhältniss der Umlaufszeiten von Mond und Erde finden vv'ir den

mitderen Werth -ir-. ^.
. — 13-4 und damit den mittleren Werth von /' = 5° 34'.

isk(i — aA®
Da AX®, AXc und /selbst veränderlich sind, ist es auch i\ Die extremen Werthe

sind 5° 17' und 5° 52'.

Denken wir uns nun in Fig. 228 die Ebene der Zeichnung gelegt durch

die Mittelpunkte T und S der Erde und Sonne und durch den Berührungspunkt

I

(A. 228.)

der Mond- und Sonnenscheibe im Augenblicke des Anfangs oder Endes einer

partiellen Sonnenfinsterniss. Die Ebene wird dann auch den Mittelpunkt Z des

Mondes enthalten. Der Winkel LTS ist der Winkel, unter dem vom Erdmittel-

punkte aus die kleinste Entfernung der Mittelpunkte der beiden Scheiben er-

scheint. Wir entnehmen nun der Zeichnung sofort die Beziehung

< LTS = ri + < STO = ri -k- tz^ + (r® — ir®)

und finden so als Grenzwerth der Breite des Mondes im Augenblick des Neu-

mondes
ß < C^c + ^© -+- TCf — TT®) sec i'.

Der grösstmögliche Werth, den ß^ haben darf, wird hiernach

ßc = (16' 46" -f- 16' 18" + 61' 32" — 9") sec 5° 52' ^ 1° 34' 57",

der kleinstmögliche dagegen

= (14' 24" + 15' 45" + 52' 50" — 9") ^^^5° 17' = 1 ° 23' 11".

Ist also die Breite des Mondes im Augenblick des Neumondes >> 1°34'57",

so findet eine Finsterniss nicht statt, ist sie <; 1°23' 11", so findet eine Finster-

niss gewiss statt, liegt sie zwischen beiden Grenzen, so ist die Bedingung des

Eintritts einer Finsterniss

^i < ri -{- r® -^ Tzi — TZ® -h 25".

Die Vergrösserung des ß durch den Faktor sec i' liegt immer zwischen den

Grenzen 21" und 30" und kann durch die Hinzufügung von 25" genügend
berücksichtigt werden.
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Um weiter zn entscheiden, ob die Finsterniss nur partiell oder ob sie total

oder ringförmig sein wird, genügt es, zu wissen, ob die Axe des Schattenkegels

die Erdoberfläche trifft oder nicht. Dies tritt ein, wenn der Mond in Zj sich

befindet. Dann ist aber nach der Zeichnung <K L^ TS = Ttj — tt®. Folglich:

ist im Augenblick des Neumondes ßi > 1
° 1' 42", so ist eine centrale

Finsterniss nicht möglich.

ist im Augenblick des Neumondes ßi^ < 0° 52' 54", so findet eine centrale

Finsterniss gewiss statt.

liegt ß,f zwischen beiden Grenzen, so ist die Finsterniss central, wenn

ßc £ Ttj — TT® + 16" ist.

Alle diese Bestimmungen gelten nur unter der Voraussetzung einer kugel-

förmigen Erde. Die genauere Form der Bedingungen werden wir später kennen

lernen.

Hat man in dieser Weise erkannt, dass mit einem bestimmten Neumonde
eine Sonnenfinsterniss verbunden sein wird, so ist nun die Aufgabe zu lösen,

die Momente der einzelnen Phasen zn berechnen. Wir nehmen zunächst an,

man sei gezwungen, direkt auf die Sonnen- und Mondtafeln zurückzugehen, wir

werden uns dann zur Dar?.tellung am besten der Längen und Breiten der Ge-

stirne bedienen. Bis zum Ende des vorigen Jahrhunderts wählte man zur Be-

handlung dieser Aufgabe stets den sich direkt darbietenden Weg, aus der

gegenseitigen Stellung der beiden Scheiben und der Aenderung derselben mit

der Zeit den Verlauf der Erscheinung zu bestimmen; diese nach Kepler be-

nannte Methode wurde durch Bohnenberger vollständig entwickelt, sie findet

sich ausführlich dargestellt im »Nautical Almanac« für 1836. Lagrange war der

erste, der den Weg einer analytischen Behandlung des Problems betrat und

durch Bessel's und Hansen's Arbeiten ist diese Methode völlig ausgebildet.

Die Methode beruht auf der Untersuchung der beiden Sonne und Mond ein-

hüllenden Kegeloberflächen.

Es seien X®, ß®, A®, X^, ß(s;, Aj die geocentrischen Coordinaten und Ent-

fernungen von Sonne und Mond, ferner /, b die Länge und Breite des Ziel-

punktes der Verbindungslinie des Mond- und Sonnenmittelpunktes und G der

lineare Abstand beider Punkte; dann ist

G cos b cos l = A® cos ß® cos X® — A j cos ß ^ ^^.y X ^

G cos b sin l = A® cos ^(i^sin X® — üicos^i sin X i

G sin b = A® sin ß® — A
u;
5m ß j •

Führen wir die Horizontalpaiallaxen ein und nennen R den Radiusvector

der Erde in Einheiten der mittleren Entfernung der Erde von der Sonne, so

.1 sin 8"-85
wird, wenn wii -7^ —: = u. setzenK stn TT j

^

G sin TT
(ä;
cos b cos{l — X®) = '- - cos ß ^ ^<?^ (X^ — ^®)

G sin u c cos b sin (/ — X®) = — cos ß c sin {\<i
— X®) ( 1

)

6- sm 7t c sin b = sm ß i

.

Als lineare Feinheit dient in diesen Ausdrücken der äquatoreale Erdradius.

Aus den beiden ersten Gleichungen folgt durch Division und Entwickelung

nach dem binomischen Lehrsatz

tang (/ _ X®) = - ^^ sin (X, - X®) - ^ ^^y^ sin 2 (X^ - X®) . .
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Wir haben nun gesehen, dass die grösste Entfernung der Centren von Sonne

und Mond bei einer Sonnenfinsterniss nur 1° 35' sein darf; dies ist also auch

der Grenzwerth von Xj — Xr?. Da nun auch
fj.

nur etwa -^^-^ beträgt, ist das

zweite Glied der Entwickelung schon sehr klein, es kann höchstens ü"'05 aus-

machen, wir können es aber, wie man durch die Entwickelung leicht erkennt,

berücksichtigen, wenn wir setzen tang il — X(j,) = — — siniXi — Xrj)).
1 — fi. cos p® ^

Dieser Ausdruck weicht vom strengen Werthe erst in den Gliedern 3. Ordnung
ab, da aber der Unterschied zwischen dem Bogen und der Tangente von der-

selben Ordnung ist, haben wir mit derselben Annäherung auch

/ \ — ^ f^iiln \ \^
< 1 — [JL ^(?J ß® ^ '^

^'

Aus den beiden ersten Gleichungen des Systems (1) folgt weiter

G sin Tiicos b = — cos ß® cos (/ — X®) — cos^i cos (/ — X c )•

V-

Nun wird aber nach dem vorigen Ausdruck / — X® im Maximum
= 1^^ (1

° 34') = 14", so dass cos (/ — X®) stets = 1 zu setzen ist. Der erste

Theil von Gsimzi cos b ist also nahe ^ 400; der zweite Theil kann im Maximum
= 1 werden, während sein Minimalwerth ist cos \° ^^^ cos ^ (i

== 0'99963 ^w ßf.

Setzen wir hier gleichfalls cos {l — Xj) = 1, so begehen wir einen Fehler, der

höchstens 4 Einheiten der 7. Decimale des Logarithmus betragen kann; wir

haben also einfach Gsinr-i cos b = — r^j- ß® — cos^i und erhalten nun mit Hilfe

der dritten Gleichung des Systems (1)

Gsirnzi sin{b — ß®) = — sini^i — ß®)

G sm-Ki cos{b — ß®) = — — cos{^i — ß®)

und daraus in derselben Weise wie vorhin

^-ß®=-y^(ßc-ß0).
In dem ebenen Dreiecke zwischen den Mittelpunkten von Sonne, Mond

und Erde ist streng

G^ = A®' -+- zXc'-' — 2A® Ac cos STL = (A® — A j)2 + 4A® A^ sin^ \STL.

Da nun <^STL höchstens =1° 34' ist, ist das Correctionsglied unmerklich

(es beträgt höchstens 6 Einheiten der 7. Decimale). Wegen A® = . Q,f.Q^ »

stfio 00
1 R

Wir erhalten hiernach zur Bestimmung des Zielpunktes der Kegelaxe und

der linearen Entfernung von Sonne und Mond die Ausdrücke

J^ _ 1 sin 8"-85

^ ~ smS"-H5 ^^ ~ ^^ ^~ R sinr.^
'

cos ß c .

Der Faktor ^— ist ohne Embusse an Genauigkeit = 1 zu setzen ; er ist
cos ß®

® '

nur beibehalten, um leichter von den Ekliptikalcoordinaten zu den äquatorealen

übergehen zu können. Diesen Uebergang können wir durch einfache Buch-
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stabenvertauschung ausführen. Die Rectascensionsdifferenz der Mittelpunkte der

beiden Scheiben kann zwar = 1 ° 35' sec 23|^° = 1° 44' werden, die Fehler der

Ausdrücke werden daher etwas grösser sein, immer aber noch unmerklich. Wir

erhalten also die Rectascension und Deklination des Zielpunktes der Kegelaxe

durch
\i. cos S ([ IX

^ = «® - inr^ 7^78^ ^"^ - °'®) ^= 8® - 3-—^ (8, - 8®).

Die grosse Einfachheit, die durch Bessel's Untersuchungen die Theorie der

Finsternisse erhalten hat, beruht im wesentlichen auf der Einführung eines neuen

Coordinatensystems. Wir legen durch den Erdmittelpunkt eine zur Kegelaxe

parallele Gerade und machen diese zur Z-Axe; die X-Axe liegt in der Ebene

der Ekliptik, ihre positive Richtung zielt auf den Punkt X = 90° + /, ß = 0°;

die positive F-Axe endlich zielt auf den Punkt X = 180° + /, ß = 90° — <5.

Die Cosinus der Neigungswinkel der Axen des alten und des neuen

Systems haben also folgende Ausdrücke:

cos {XX') = sin l cos ( YX') = cos l cos {ZX') =
cos {X V) = — cos / sin b cos (FF') = — sin l sin b cos (Z F') = cos b

cos iXZ') = cos l cos b cos {YZ) = sin l cos b cos {ZZ') = sin b.

Die Coordinaten eines beliebigen Punktes im alten System sind

X = äcos^ cosX y = i^cos^ sin X 2 = A sin ß,

sie werden also im neuen System

x' = — A cos ß cos X sin / -^ l\ cos ß sin X cos l

^= Hcos^ sin (X — /)

j>/' = — A cos ß cos X cos Isin b — A rt»^ ß sifi X sin l sin b -\- ^ sin ß cos b

= A [sin ^ cos b — cos ß sin b cos (X — /)]

z' = Acos^ cos X cos l cos b -\- H cos ß si7i X sin l cos b -{- ^ sin ß sin b

= A [sin ß sin b -{- cos^ cos b cos (X — /)]

.

Wir erhalten also, wenn wir durch und die Länge und Breite des

Zeniths des Beobarhtungsortes, mit p den Erdradius bezeichnen, für die Coor-

dinaten des Mondes bezw. des ßeobachtungsortes folgende Ausdrücke, in denen

der äquatoreale Erdradius als Einheit gilt:

1

X = —. cos ß c sin (X (T — /)
simzi ^^ ^

'

y =^ —. [sin ß c cos b — cos ß i sin b cos (X ^ — /)]
Sin TT ^

z = —. [sin ß i sin b + cos ß i cos b cos (X ^ — ^)]
SI7I TZ ^

^ ^= p COS (^ sin ({> — /)

Y] = p [sin (^ cos b — cos <I> sin b cos{^ — /)]

^ = p [sin O sin b -\- cos O cos b cos (O — /)].

Die scheinbaren Coordinaten des Mondes in Bezug auf das Auge des Beob-

achters als Anfangspunkt sind dann

x' = X — E y ^ y — 11 z' = z — c

Ist nun (Fig. 229) ii der Erdmittelpunkt, der Anfangspunkt unseres Coordinaten-

systems, Z der Mittelpunkt des Mondes und J^ die Spitze eines der beiden Schatten-

kegel, so bestimmen wir die Lage und die Grösse des Schattens durch Angabe der

Coordinaten des Punktes J^ und des Oeflnungswinkels / des Schattenkegels.

Der Punkt J^ ist ein Punkt der Kegelaxe, die der Z-Axe parallel ist; die Coor-
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dinaten JfFdes Punktes i^ sind also denen des Mondmittelpunktes gleich. Die

k
., wenn ^ der lineare Mond-dritte Coordinate ist AF= AL — FL

sinf
radius ist. Dies gilt für den Kegel, dessen Spitze auf der Verlängerung der

Verbindungslinie Sonnen-Mondmittelpunkt liegt, für den anderen Kegel wird

AF= z + sinf

(A. 229.)

Zur Vermeidung des doppelten Zeichens rechnen wir für den

Kernschattenkegel f negativ und haben dann allgemein c = z
sinf

Der

Schattenkegel schneidet die XF-Ebene in einem Kreise, der Radius dieses Kreises

sei u' und es ist u^ "= c tangf oder

^' = (" +^ '''''^^'

Durch Angabe der Werthe von 11 , wobei der dem äusseren oder Halbschatten-

kegel zugehörige Werth durch Ua , der dem Kernschattenkegel zugehörige Werth

durch Ui bezeichnet wird, und von sinf ist der Schatten vollständig bestimmt;

denn legen wir durch den Beobachtungscrt eine der J^y-Ebene parallele Ebene,

deren Abstand von dieser also = C ist, so ist der Radius des Schattenkreises in

dieser Ebene u = {c — C) tangf = u' — l, fang f. Den Oeffnungswinkel der

Schattenkegel bestimmen wir auf geometrischem Wege. Ziehen wir durch den

Mondmittelpunkt eine Parallele zur Kegeloberfläche, so schneidet dieselbe auf

dem zugehörigen Radius des Sonnenkörpers, dessen linearer Werth S sei, beim

Kernschattenkegel eine Strecke ^= S — k, beim Halbschattenkegel eine Strecke

= S -\- k ab, und es wird für den Halbschattenkegel, da G die Entfernung der

beiden Mittelpunkte ist, sin f = —-y=^— , beim Kernschattenkegel, für welchen/

k- S ^ ^ R
Nun war 6- = . ^,, ^^ (1 — fx) und Snegativ sein soll, sinf=

wobei wir für y^ und

sin r®

G ' "
""" "" sinH"-S5 ~

•
'

sim:<T,

die der mittleren Entfernung entsprechenden Werthe

/'© = 959"'6o nach AuwEr:s tc® = 8"'85 zu setzen haben. Also ist

sin r(7) du k • sin 8"'85 oberes Zeichen Halbschatten
sinf=± ÄO^^)

Mit k = 0-272535 nach L. Struve

geklammerten Zahlen sind Logarithmen):

[7-6665842„

unteres Zsichen Kernschatten,

erhalten wir die Werthe (die

sinfi =

sinfa

R{\ - ,x)

[7-6687673]

für den Kernschatten

für den Halbschatten.
i?(l - M.)

Der Werth von u^ entscheidet über die Gattung der Finsterniss.

schatten also für die partielle Finsterniss ist iCa und Ua stets positiv.

Beim Halb-

Liegt beim
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Kernschatten die Spitze F des Kegels zwischen der Jf F-Ebene und dem Monde,

dann erscheint in derXF-Ebene dieFinsterniss ringförmig, da ^ positiv, /cz/?^/"negativ

ist, wird uj negativ; soll die Finsterniss total sein, so muss auch c negativ sein,

der Punkt F muss jenseits der ^F-Fbene liegen, dann aber wird ul positiv.

Ist c hinreichend klein, sodass F innerhalb des Erdkörpers liegt, so kann ui für

verschiedene Orte verschiedene Zeichen haben, die Finsterniss also theils ring-

förmig, theils total sein. Offenbar ist die Finsterniss auf der ganzen Erdober-

fläche total, wenn die Spitze des Kernschattenkegels wenigstens bis zu der

durch den Erdmittelpunkt gelegten Ebene reicht, wenn also für diesen Kegel

k k
c = z -\—-.—77 = 0, also

sinfi
'

sinfi

ist. Setzen wir diesen Werth des z in den Ausdruck für Ua , so wird

tangfa
^ = ^ {liz - .-^) '''''^^^ = ^ '''^^ - ^

sinfi

tangfa
Da sec fa = 1, log —:—^ = 0'0022„ ist, wird Ua = 0-5464. Andererseits ist

für die ganze Erdoberfläche die Finsterniss ringföimig, wenn die Spitze des

Kernschattenkegels die Erdoderfläche überhaupt nicht erreicht, wenn also

c = ~\- \ ist. Diese Forderung giebt in derselben Weise

Ua = tangfa + secf — k——^ .

Durch die Aenderungen, denen F und jx unterworfen sind, wird in sinfa

nur die 4. Decimale um nicht ganz eine Einheit geändert; vernachlässigen wir

dieses, so ist ti,J == 0'5511. Also:

ist uä < 0*5464, so ist die Finsterniss total

ist Ua > ^'bbW, „ „ ,, ,, ringförmig

liegt Ua zwischen den Grenzen 0'5464 und 0'5511, so ist die Finsterniss theils

ringförmig, theils total.

Mit Rücksicht auf die Abplattung des Erdkörpers kann die Entfernung des

dem Monde nächsten Punktes der Erdoberfläche zwischen den Grenzen 0*9990

und 1 liegen. Dadurch wird aber die oben gegebene Zahl nicht beeinflusst.

Die Grössen /, b, x, y, z, Ui , Ua , fi, f heissen die Elemente der Finster-

niss. Mit ihrer Hilfe lassen sich alle Aufgaben der Theorie lösen. Soll ein

Beobachter, dessen Coordinaten $, tq, Z, sind, die Erscheinung sehen, so muss er

sich befinden auf der betreffenden Kegeloberfläche, und zwar auf dem Schnitt-

kreise derselben mit der durch den Beobachtungsort gelegten der XF-Ebene
parallelen Ebene. Die Coordinaten des Kreismittelpunktes sind x, y, der Radius

ist u' — Z, langf, die zu erfüllende Bedingung ist also

{x — e)2 + {y — r))2 = (?/ _ Z tangf)^.

Seien ^q'^o» ^0'' ^> ''1' ^ "^'^ f^*'' einen bestimmten Zeitpunkt geltenden Werthe

der Coordinaten x\ y\ -y-
,
—7- und —7- ihre Aenderungen, so bestimmt sich der

äi dt dt

Eintritt der betreffenden Phase durch die Gleichung

|^(^,j— e)+T|^^' — ^jj H-|^(j„_y))+T(y—
-^jj

=\u^'-Uatigf— xj^tangf^ .

Dies ist die BESSEL'sche Gleichung, die als Grundlage der Theorie zu be-

trachten ist.
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Für die Vorausberecliming der Erscheinung bringen wir die Grundgleichiing

in eine andere Form. Nennen wir den Positionswinkel des Schattenmittelpunktes

.-/ (Fig. 229) im Auge des Beobachters, dessen Coordinaten S, r), C sind, gezählt in

der gewöhnlichen Weise von der positiven Richtung der F-Axe nach der positiven

Richtung der X-Axe p^, so ist in der Ebene der ^t)

u sinp] ucosp^ = y — v),

wenn der Punkt ?y)^ auf der Kegeloberfläche Hegen soll. Dieses gilt für

partielle und ringförmige Finsternisse, also stets wenn das Auge sich auf der

Verlängerung des Kegels befindet. Bei totalen Finsternissen, aber^ bei denen

wir ^^ negaüv rechnen, ist
/>i

der Positiohswinkel des Auges im Schattenmittel-

punkte. Legen wir den Rechnungen die äquatorealen Coordinaten zu Grunde,;-

so erhalten wir die BESSEL'sche Form der Gleichungen. Da die ZF-Ebene des

neuen Coordinatensystems, in dem wir die x, y, z, ^, r), Z ausgedrückt haben,

zusammenfallt mit der Ebene des Deklinationskreises des Zielpunktes der Kegel-

axe, so ist hier unser Winkel /^ direkt der Positionswinkel im gewöhnlichen

Sinne, wir wollen ihn also durch p bezeichnen. Stellen wir die zur R.echnung

zu verwendenden Ausdrücke zusammen, so lauten dieselben folgendermaassen:

= Sternzeit

- .1 sin 8"-85
x= cos 81

<?=a^-

dz=dr^,- (6 1 — O0)

= —. sin{h i —d)-^-^cosoisind{r/. j —aysin'^V'
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Grundebene, so fällt sie zusammen mit dem Breitenkreise AE. Würden wir

nun in dem letzteren Falle unser Coordinatensystem um die Z-Axe um den

Winkel EAP=q drehen, so würde es offenbar in das erstere Coordinaten-

system übergehen. Nennen wir also jc, y, z die Coordinaten in dem neuen

ekliptikalen, x^^y^, z^ dagegen in dem neuen äquatorealen Coordinatensysteme,

so bestehen die Beziehungen

.-Vj = X cos q + yrcos (90° + q) = x cos g — y sin q

y^ = X cos (90° — q) -{- y cos q = x sin q -h y cos q
z^ = z

Berechnen wir nach diesen Relationen aus den mit Hilfe der Längen und

Breiten des Mondes gefundenen Coordinaten x, y, z die Coordinaten x^, y^, z^,

so können wir für $, r), C die Ausdrücke

durch Sternzeit und Polhöhe beibehalten

und unter p den Positionswinkel der Kegel-

axe verstehen. In die Ausdrücke der Coor-

dinaten des Erdortes führt Hansen an Stelle

der geocentrischen, die reducirte Breite

ein. Ist in Fig. 231 ACA^ ein Meridian

des Erdkörpers, auf dem der Erdort O
liegt, AC'A^ dagegen ein Halbkreis mit

dem äquatorealen Erdradius um den Erdmittelpunkt M beschrieben und ver-

längern wir die Ordinate (9 /'des Punktes O, bis sie in Q den Halbkreis schneidet,

so ist, wenn a und b die beiden Axen des Rotationsellipsoids sind,

oder wenn wir die Abplattung a = einführen, FQ = -^j O F. Der

Winkel Q MA =
<fi^ heisst nun die reducirte Breite des Punktes O, während

OMA die geocentrische Breite 9' ist. Betrachten wir den äquatorealen Erd-

radius als Einheit, so ist

(1 — a) sin 9i = p sin 9' cos cpj = p cos cp'

und zur Berechnung von cp^ haben wir

tanguf]^ = :j tang cp' = (1 — a) iang 9,

da zwischen der geocentrischen und der geographischen Breite 9 die Beziehung
1

tang 9' = (1 — a)2 tang 9 besteht. Mit der BESSEL'schen Abplattung a = onn.i ^90
wird logarithmisch

tangr:^^ = [9-998546 — 10] taf?g(f.

Eine Tafel der Werthe 9 — 91 findet man z. B. in Oppolzer's Syzygien-

tafeln, pag. [50].

Durch die Einführung der reducirten Breite tritt an die Stelle der beiden

abhängig Veränderlichen 9' und p die eine Veränderliche 9^.

Bei der Anwendung der ekliptikalen Coordinaten können wir nun auch die

Ausdrücke für die Coordinaten des Mondes noch wesentlich vereinfachen. Auf

pag. 761 ist schon gezeigt, dass der Zielpunkt der Kegelaxe sich vom Sonnen-

mittelpunkte nur 14" entfernen kann; es ist daher sin b cos{\i — /) stets =" sinb

und sin bsin^i = zu nehmen, sodass einfach wird
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Wir haben weiter nach pag. 761, wenn wir nur die Glieder erster Ordnung

mitnehmen und unter 7:® die dem Augenblicke der Beobachtung entsprechende

Sonnenparallaxe verstehen, bis auf höchstens 0"-05 genau

Wir können daher in folgender Weise umformen:

X = —. cos^isinCki — X® + X® — /) = — cos^isinili — X©)( 1

sin -Kl
r 1. \ ^

sifi ^

^

\^

sin^ TZ i
— sin^ TZ® cos'^isinjXi — X®)

^^ ^ ^ ^^ sm^Tzi{stmzi — szmzq)) stn^jzi — tz®)

Formen wir in gleicher Weise den Ausdruck für y um, so gehen also in

die neuen Ausdrücke die Coordinaten des Zielpunktes gar nicht mehr ein und

es wird dadurch wünschenswerth, die Ausdrücke für die \, rj, C entsprechend um-

zuformen. Denken wir uns in Fig. 230 den Zielpunkt der Kegelaxe zunächst

zusammenfallend mit dem Sonnenmittelpunkte, so sind seine äquatorealen Coor-

dinaten a®, S®, und für q erhalten wir mit ß® = einen Näherungswerth aus

cos Z>® sin q^ = sin e cos X® cos Z>® cos q^ = cos e.

Die Differentialformeln angewandt auf das Dreieck AF£ ergeben weiter

da = cos q cos b sec ddl — sin q sec ddb

dd = cos b sin q dl -\- cos qdb

dq — — sin dda -h cos d tang b cos qda + tang b sin q dd.

Setzen wir also

so wird

a = a® — cos q^sec 0®
^.^^ ^

(Xc — X®) -h sm q^sec 0® l^-^^^ (PC — ?®)

= a® — cos q^ sec 6® tt® jc -\- sin q^ sec ö® tc®_>'

sin IT® sin ir®
^ = 0® - sm q, ^^^^ (Xc - A®) - cos q, ^^^ (pc - ß®)

= S® — sin qQ'K® x — cos q^ Tz^y

q = q^ — sin 0® (rt; — a®).

Rectascension und Dekhnation der Sonne haben wir aus den den Tafeln ent-

nommenen Werthen der Länge und Breite und der Schiefe der Ekliptik zu be-

rechnen. Vernachlässigen wir zunächst die Sonnenbreite, so ist näherungsweise

cos Z)® cos A® = cos X® cos Z>® sin A@ = cos e sin X® sin Z>® = sin e sin X®

und dann streng

a® = ^® — sin q^ sec Z?® ß® 8® = D® -+- cos q^ ß®.

Für die Anwendung haben wir diese Ausdrücke für mehrere, man wählt in

der Regel fünf, die Zeit des Neumondes umschliessende Zeitpunkte zu berech-

nen und aus den Differenzen der Grössen x und j^ ihre stündlichen Aenderunaen

x\y zu bilden. Setzen wir nun

n sinN= x' n cosN= y'

so dass wieder — man vergleiche pag. 752, Fig. 226, — n die stündliche Bewegung

des Schattenmittelpunktes gegen den Erdmittelpunkt, N ihr Positionswinkel

gegen den Breitenkreis des Zielpunktes der Kegelaxe ist, so suchen wir aus-

gehend von einem beliebigen der angenommenen Zeitpunkte Tq mit den Werthen

XQ,yQ die Zeit dei Conjunction des Mondes mit dem Zielpunkt der Kegelaxe, die,

49*

k
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weil Aw = /erfordert, dass X® = Xj sei, identisch ist mit der Zeit des Neumondes.

Für diesen Zeitpunkt T wird also

= jVß -\- {T— T'o) n sinN y =i y^ -\- (T — Z'q) n cos N ^= y^^ — Xq colang N.

Wir erhalten damit den kürzesten Abstand des Erdmittelpunktes von der

Kegelaxe durch

1^ =^ y sin N = y^ sin N — x^ cos N
und die Zeit des kürzesten Abstandes

T = 7" y cosN= Tq — — {xq sinN -[- y^ cos N).

Die Zeiten T^ und x beziehen sich auf den Meridian, für welchen die Tafeln

gelten, sind also für Hansen's Mondtafeln ausgedrückt in Greenwich-Zeit. Die

östlich positiv gerechnete Länge des Beobachtungsortes sei W, dann ist ^ — AX

die zur Ortszeit / gehörige Greenwich-Zeit, und weil zum Augenblick t die Coor-

dinaten .r = — 7 cos JV und J = 7 sin JV gehören, erhalten wir allgemein :

X =: — 1 COS JV -h {^ — ^^ — t) « sin JV y = -{ sin N -\- {t — ä'k — x) n cos N
Durch Einfuhrung dieser Ausdrücke in die 2. und 3. der Grundgleichungcn

tritt in denselben der Winkel N' = N — q auf, das ist aber der Positionswinkel

der Bewegungsrichtung des Schattenmittelpunktes gegen den Deklinationskreis

des Zielpunktes der Kegelaxe.

Die Aufstellung der strengen Gleichungen erfordert jetzt noch die Rück-

sichtnahme auf eine die Beobachtungen entstellende Fehlerquelle, nämlich die

Refraction. Während es lange Zeit als ein Grund-

satz galt, dass die Erscheinung der Finsternisse

frei sei von den Störungen der Refraction, weil

die beiden in Berührung gesehenen Punkte der

•Scheiben in gleicher Weise von derselben beein-

flusst seien, hat Hansen gezeigt, dass ein Ein-

fluss doch vorhanden ist. Der in der Richtung

SA (Fig. 232) von der Berührungsstelle der bei-

den Scheiben ausgehende Lichtstrahl treffe in A
die Atmosphäre, er gelangt . dann in der ge-

brochenen Linie AO in das Auge des Beob-

achters, für den die Berührungsstelle 6" erscheint

in der Richtung OS' der Tangente an das letzte

Element der Curve; ungebrochen dagegen würde

der Lichtstrahl die Normale des Beobachtungs-

ortes in O' schneiden. Wenn also auch die Zeit der Berührung ungeändert bleibt,

so sieht doch der Beobachter in O wegen der Refraction die Erscheinung so,

wie sie ohne diese Wirkung ein Beobachter in O' wahrnehmen würde. Wir be-

rücksichtigen demnach die Refraction dadurch, dass wir den Erdradius E O des

„ ^ . ^, .
00'

Beobacntungsortes ersetzen durch EO , oder wenn wir

(A. 232.)

OE setzen,

dadurch, dass wir die Coordinaten ;, y], ^ multipliciren mit (1 +Xi). Nennen wir jx

den Brechungsexponenten der Luft in einem beliebigen Punkte des Weges des

Lichtstrahls, A die Entfernung dieses Punktes vom Erdmittelpunkt und / den

Einfallswinkel, so ist längs der ganzen Cuive das Produkt
ij.

!l sin i constant. Jm

Punkte A ist [). = l, üisin i — EA sinO' AE = EO' sin ZO' S = ^ {\ -4- x{)sin z,

wenn 2 die wahre Zenithdistanz bedeutet; andererseits ist im Punkte O der



Finsternisse. ^6^

mittlere Werth von \x. nach Bessel
ij.^
= r0002800 und der Einfallswinkel gleich

der scheinbaren Zenitlidistanz z' . Wir haben daher

p(l + x^sin 2 = [Xq p sin z'

sin z'

Nennen wir r die aus den Refractionstafeln zu entnehmende, der schein-

baren Zenithdistanz z' entsprechende Refraction, so wird

, sin(z — '')
, • ,,

(1 -+- x^) = IJ.0 ^-^— = ,Xo(l — cotangz r sm V )

x^ = [Xo(I — cotangz r sin 1") — 1.

Die Coordinate C ist die Projection des Erdradius auf die Kegelaxe. Da wir

nun ohne einen merklichen Fehler zu begehen, den Punkt S mit dem Zielpunkt

der Kegelaxe vertauschen dürfen, so ist C= p cos z oder da p von der Einheit

um nicht mehr als 3^^ abweicht, genügend genau C = cos z und danjit

^1 = I^o[l - ^(1 -T^rsin\"\ - 1.

Hiernach kann man eine Tafel für x^^ mit dem Argument C berechnen. Legen

wir die mittlere Refraction zu Grunde, was stets ausreicht, so ergeben sich

folgende Zahlen.
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cosD^sin q^=sin e cos X® _^®_ J_
sin^^ "^^-^^ ~~ [7"666584„]

ji^i_^^
cosD®cosqQ=^cosz ^^ simz^~ R sm-izi

\n.caQ^a^^ Lsmfa= [7-668767J „. . -

_ sin{\i—\®) l^a = [7:®XQC0sgQ — Tt@yQsinqQ-ir smqQ^(i^]secD@
^0— '^^ v'^ sin(jzi—T:®) l^d= Tz®XQsinqQ-\-T:(i^yQCOS q^ — cosqQ^(i)

sm{^i — ß®) ? = qQ-\- sinD(i)^a

^
~~

sm(jti — TT®) x',y' stündliche Aenderungen von Xq und Jo
1

r -i \
^^^^^='^' ncosJV=y' N' = N— q

sm 7U([

cos'^^cos{\^ X®)
Kürzester Abstand: 7=- j;o^/«7V^—^^^^:f A^

/ ^ \ Zeit des kürzesten 1

^' =
i"o + J-7J

^^^^/
AbStandes: "= ^o --{x,stnN+y,cosN)

u= z/;'— (1 4-^)[(l — o)sm<^^sin{D(i)—l^d)+ cos(f^cos{DQ,—/^ä)cos{f-\-/^a)] tangf

usinp = — '[ cos JV' -\- (f — AX — t) « sin N' — (1 + x) cos 9^ sin (/ + Aa)

neos
. ,.. . Av V ^-r, /, vfCl — (i)sin(D.cos(D(i) — A^)

"Ip=^^sinN'-^{t-M—x)ncosJsr—{\+x)r ' .TL. \':;- /.
, A N

•

Dabei ist / die wahre Ortszeit, AX die östliche Länge. Benutzt man zur

Berechnung der Aü; und l^d nicht die genäherte Deklination Z>®, sondern die

wirkliche S®, so sind die von ß® abhängigen Glieder zu unterdrücken.

Dieser strengen Formeln hat man sich zu bedienen bei der genauen Voraus-

berechnung oder bei der Darstellung genauer Messungen einer Finsterniss. Für eine

genäherte Berechnung, wie sie namentlich für chronologische Zwecke fast immer

ausreicht, kann man sich wesentliche Vereinfachungen gestatten. Man braucht näm-

lich die Correctionen Aa, Ad? nicht zu berücksichtigen und kann die Refraction ver-

nachlässigen. Für solche Zwecke geben die nach Hansen's Entwickelungen unter

Zugrundelegung seiner Mondtafeln und Leverrier's Sonnentafeln berechneten

Syzygien-Tafeln für den Mond von Th. v. Oppolzer ein sehr geeignetes Hilfs-

mittel. Die Tafeln ergeben die mittlere Greenwich-Zeit der Conjunction nebst

der Zeitgleichung, den diesem Augenblicke entsprechenden Werth von y^, dann

die x\ y\ dann die Sonnenlänge X® und die Werthe/« und Ua . Aus diesen beiden

letzteren Werthen können wir die entsprechenden fi und Ui ableiten. Einer-

fi
seits ist nämlich 7r = [9*9978 — 10]«, andererseits nach den gegebenen Aus-

Ja
drücken

Ui + Ua == Zq {tangfi 4- tangfa) ^- k{secf 4- secfa)

oder da wir secf =^ 1, tangf= sinf setzen dürfen

, ,
1 sin TT®

Ui -{- Ua = —. ^<?5 ß c 2 /^ :; h 2 ^
sm-Ki '

1 — M-

= 2/C'n -1- j-^^^^ßc] = 0' 5464.

Unter Benutzung der Bezeichnung der Syzygientafeln ergiebt sich also

folgen des Rechnungsschema

:

Sonnenlänge X®= Z Xq= nsinN=^!^L neos N=qcosQ
Wahre Zeit Tq= '^— Z yQ=psinF -\=psinPsinN

tang(X(ij=costtangL x'=/^Z t= T— Z p sinPcosN
sinh(i^ ^=simsin L y'=qcosQ logsinfa iogsinfi=^-^^l%„— \^-\-logsinfa

tang q = tang e cos L Ua «/= 0'5464— Ua .

(^ im 1. od. 4. Quadr.)
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Mit den Daten der Syzygientafeln sind nun durch Oppolzer in seinem grossen

Werke: »Canon der Finsternisse« die Elemente aller Sonnenfinsternisse zwischen

1207 V. Chr. und 2 161 n. Chr. berechnet. Man wird also selten in die Lage

kommen nach diesen Tafeln Elemente zu berechnen. Zur Erläuterung wollen

wir daher die gegebenen Formeln anwenden zur genauen Berechnung der Elemente

der Sonnenfinsterniss 1898 Januar 21.

Zunächst ist nach Hansen's ekliptischen Tafeln oder nach den Syzygientafeln

die Zeit des Neumondes zu berechnen; sie ergiebt sich zu Januar 21. 8083 m. Z. Gr.

Es sind jetzt den Sonnen- und Mondtafeln die Angaben über den Ort der

Gestirne für 5 diesen Zeitpunkt umschliessende Augenblicke zu entnehmen.

Der leichteren Interpolation wegen rechnen wir nach Decimaltheilen des Tages.

Leverrier's Sonnentafeln und Hansen's Mondtafeln corrigirt nach Newcomb er-

geben folgende Zahlen:

M. Z. Gr.
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\) log sin q^
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Der numerische Werth des 7, des kürzesten Abstandes der Kegelaxe vom

Erdmittelpunkte, dient zur genauen Ermittelung der Art der Finsterniss. Wir

haben schon auf pag. 764 die Grenzen kennen gelernt, innerhalb deren »,/

"liegen muss, damit eine totale bez. eine ringförmige Finsterniss entstehe. Wir

haben jetzt noch die Bedingung der Centralität hinzuzufügen. Der Weg des

Zielpunktes des Schattenkegels schliesst, wie auf pag. 75g gezeigt ist, mit der

Ekliptik einen Winkel ein, den wir im Mittel =5° 35' setzen können. Die

Grenze zwischen centralen und nicht centralen Finsternissen ist bestimmt durch

jenen Werth des 7, der einer Berührung der Erdoberfläche durch die Centrale

entspricht. Bewegte der Mond sich in der Ekliptik, so erfolgte die Berührung in

denjenigen Punkten der Erdoberfläche, in denen sie durch eine durch den Erdmittel-

punkt gehende auf der Ebene d^r Ekliptik senkrechte Gerade geschnitten wird.

Diese Schnittpunkte sind also Punkte der beiden Polarkreise. Wegen der Neigung

der Mondbahn liegt der wahre Berührungspunkt von dem so bestimmten Punkte

des Polarkreises um den Winkel / = 5° 35' auf dem Schnittkreise einer zum

Radiusvector der Erde senkrechten, durch den Erdmittelpunkt gehenden Ebene

entfernt. Der Abstand des Berührungspunktes vom Pole der Erde ergiebt sich

also als dritte Seite eines sphärischen Dreiecks zu den Bögen e und /', und es

liegt also dieser Abstand zwischen den Grenzen s — /' und a 4- i\ Daraus

folgt, dass der Erdradius des Berührungspunktes, d. i. der Maximahverth des 7,

zwischen den Grenzen 0-9970 und 09974 liegt. Hiernach ist der Grenzwerth

für centrale Finsternisse 7 = 0-9970, der Grenzwerth für totale oder ringförmige

Finsternisse 7 — uj = 0'9974, der Grenzwerth für partielle Finsternisse ( — u„'

= 0-9974. Führen wir noch ein u/ = 0-54G4 — u^', so erhalten wir folgende

Regeln

:

7 > 0-9974 -f- u,j' Finsterniss unmöglich

7 > 1-5438 — u,>' „ partiell

Uu'>0-551\ 0-9970< 7< 0-4506 -t-?/,/ ,,
ringförmig nicht central

,, ,, 7< 0-9970 ,, ringförmig central

0-5511 >7A,'>0-54G4 0-9970<7< 0-4500-1-?^«' „ ringf.-total nicht central

,, 7< 0-9970 ,, ringf.-total central

?/^'<0-5464 0-9970<7< 1-5438 — ?/„' „ total nicht central

7< 0-9970 „ total central.

Bei den ringförmig- totalen Finsternissen liegt der Abstand der Spitze des

Kernschattenkegels von der ^F-Ebene zwischen den Werthen und 1. Hier

sind also noch zwei Fälle zu unterscheiden: Entweder verbleibt die Spitze des

Schattenkegels während der ganzen Finsterniss ausserhalb des Erdkörpers, oder

sie fällt im mittleren Theile der Finsterniss m denselben; im ersten Falle ist

die Finsterniss überall ringförmig, im zweiten dagegen beim Beginne und beim

Ende ringförmig, im mittleren Verlaufe aber total. Der Abstand der Spitze des

Schattenkegels ist nach pag. 763 ^ == —-

—

^. Im Augenblicke des kürzesten

Abstandes liegt das möglichst grösste Stück der Centralen im Erdkörper; es ist

für eine sphärische Erde bestimmt durch ")/l — 72. Ist also r kleiner als

dieser Werth, so wird die Finsterniss theilweise total sein. Setzen wir sin JV='[,

so ist also die zu erfüllende Bedingung für ringförmig-totale Finsternisse:

u/ < cos Wtangfi.

Wir werden später sehen, wie W mit Rücksicht auf die Abplattung der Erde

zu berechnen ist.
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Um den Verlauf der Erscheinung auf der Erdoberfläche zu erkennen, haben
wir die Bewegung der Kegeloberflächen gegen die Erde zu verfolgen. Im Augen-
blicke, da der Halbschattenkegel in einem Punkte A die Erdoberfläche zum
ersten Male berührt, sieht ein Beobachter in A als erster auf der Erde überhaupt

eine Berührung der beiden Scheiben. Die Erscheinung erfolgt im Horizont bei

Sonnenaufgang, weil der Schatten auf der Erdoberfläche von West nach Ost
sich bewegt. Der Punkt A ist der Punkt des Anfangs der Finsterniss auf der

Erde überhaupt. In einem dieser ersten Berührung folgenden Zeitpunkte ist

diejenige Erzeugende der Kegeloberfläche, die in A die Erde berührte, auf der

sich langsamer drehenden Erde nach Ost fortgerückt, und zwei weitere Erzeugende

berühren jetzt die Erdoberfläche; diese

neuen Beiührungspunkte sehen wieder

eine Berührung der Scheiben im Horizont

bei Sonnenaufgang, während der Punkt A
jetzt innerhalb des durch die drei Er-

zeugenden begrenzten Raumes auf der

Erdoberfläche liegt und eine partielle

Finsterniss sieht. In derselben Weise

bestimmen die folgenden Punkte des

Bogens aAa^ (Fig. 233) des Schatten-

kreises, welclier begrenzt ist durch einen zur Bewegungsrichtung der Kegelaxe nahe

senkrechten Durchmesser aa' , auf der Erdoberfläche Punkte, die bei Sonnen-

aufgang die erste Berührung im Horizont sehen. Die nun folgenden Punkte des

Bogens aBa' bestimmen gleichfalls auf der Erdoberfläche Punkte, die bei Sonnen-

aufgang eine Berührung wahrnehmen, da diese Punkte aber in den Schattenkegel

nicht mehr eintreten können, sehen sie nichts als diese Berührung. Wir erhalten

also zwei Grenzcurven: Der Bogen aAa' bestimmt eine Curve, auf der man den

Anfang der Finsterniss bei Sonnenaufgang sieht, dieselbe enthält auch den

Punkt A des Beginns der Finster-

niss auf der Erde überhaupt; der

Bogen aBa' ergiebt eine Curve,

auf welcher man bei Sonnenaufgang

das Ende der Finsterniss beob-

achtet. Die Punkte des Durch-

(A. 233.)

(A. 234.)

messers aa bestimmen eine Curve,

auf der man im Augenblicke des

Sonnenaufgangs den kürzesten Ab-

stand oder die grösste Phase beob-

achtet. Verbinden wir die aufein-

anderfolgenden Schnittpunkte der

zu a und a' gehörenden Erzeugenden, so erhalten wir auf der Erdoberfläche die

nördliche bez. südliche Grenzcurve, und schliesslich entstehen in ähnlicher Weise,

wie beim Eintritt der Erde in den Schattenkreis, auch beim Austritt entsprechende

Curven, auf denen die Erscheinung bei Sonnenuntergang beobachtet wird.

Führen wir die Berechnung der Curven aus für beide Schattenkegel und für die

Centrale, so erhalten wir eine Darstellung, aus der wir für ßinen beliebigen Ort

der Erdoberfläche sofort sehen können, wie sich ihm die Finsterniss darstellen

wird. Damit alle Curven reell werden, muss offenbar 7 + z^«' < 0'9970 sein,

die entstehende Darstellung der Erscheinung veranschaulicht Fig. 234, Der

Punkt A ist der Punkt, der als erster eine Berührung sieht, der Punkt A' dei
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jenige, der sie als letzter auf der Erde überhaupt sieht. Ist y + Ua > 0'9970,

so wird ein Theil der Curven imaginär, weil die betreffenden Erzeugenden die

Erdoberfläche nicht mehr treffen. Es gehen dann die östliche und westliche

Grenzcurve an einer Seite in einander über und es entsteht eine einer 00 ähnliche

Figur.

Unsere Grundgleichungen drücken die Bedingung aus, dass der durch

die reducirte Breite cp^ und die östliche Länge AX bestimmte Punkt der Erd-

oberfläche zur wahren Ortszeit / auf der Mantelfläche des Kegels liegt. Die

Punkte der östlichen und westlichen Grenzcurve haben neben diesen

Gleichungen noch der Bedingung zu genügen, dass im Augenblick der

Berührung die Sonne im Horizont steht. Die weitere Forderung, dass / — AX
ein Minimum oder Maximum sei, bestimmt auf den beiden Curven die Punkte y^

und A* des frühesten Anfangs bez. spätesten Endes. Zur Ermittelung dieser

Punkte führen wir in die Grundgleichungen folgende Hilfsgrössen ein:

8 sin Üq = sin d cos i-^^sin (/ + A 0) = cos Hsin

K

8 cos dQ = (1— a)cos d cos^^cos{t -^lüi^a) =^ cosd^sinH— sin d^ cos B cosK (1)

log{\— a)= 9"99855 — 10 sin cp^ = sin dQ sinH -\- cos d^ cos H cos K.

Vernachlässigen wir für einen Augenblick die Abplattung a, so wird 8=1
und d^ = der Deklination des Zielpunktes der Kegelaxe, dessen Stunden-

winkel (/ -I- Ha) ist. Die Gleichungen lassen dann H und K erkennen als

Höhe und parallaktischen Winkel dieses Punktes. Durch die Einführung dieser

Hilfsgrössen erhält die erste der Grundgleichungen die Gestalt:

u =^ te' — (1 -h .a;) —;;— sinH-k- (2a — (f.'^)sin d^ cos d^ cosH cos K\ tangf.

In dieser Gleichung dürfen wir die von a tangf abhängigen Glieder ver-

nachlässigen. Denn dieser Faktor ist = ^r—- • 0-005 = 0-00002. Der Maximal-

betrag der betreffenden Glieder ist also auf der Erdoberfläche = 0*00002 p = 4".

Wir müssen uns aber bei der Berechnung der Curven mit einer weit geringeren

Genauigkeit, als sie solchen Gliedern entspräche, begnügen, schon aus dem
Grunde, dass wir nur mit einer mittleren Refraction rechnen und die Unregel-

mässigkeiten der Erdoberfläche nicht berücksichtigen können. Setzen wir aus

demselben Grunde im Faktor von tangf 3 = 1, so erhalten wir die Gleichungen:

u = ic' — {\ -\- X) sin H tangf

usinp — — ^cos N' + {t — AX — x) n sin N' — {\ + x) cosH sin K (2)

u cos p = 7 sin N^ -\- {t — IS.\ — t) n cos N' — {\ -{- x) 8 cos H cos K.

p ist nach pag. 765 der Positionswinkel des Schnittpunktes der Kegelaxe, d. i.

des Mittelpunktes des Schattenkreises, im Auge des Beobachters, es entspricht

also jedem speciellen Werthe des p ein bestimmter Punkt der Peripherie des

Schattenkreises, und wenn wir also die Gleichungen für einen beliebig gewählten

Werth des p auflösen, so erhalten wir alle jene Punkte der Erdoberfläche, die

einer bestimmten Erzeugenden zugehören. Zwei dieser Punkte liegen auf der

westlichen bez. östlichen Grenzcurve, sie sind ausgezeichnet dadurch, dass in

ihnen (/ — AX) ein Minimum bez. Maximum wird. Wir erhalten also diese

Grenzcurven dadurch, dass wir die Grundgleichungen für einen constanten Werth

des/ nach der Zeit differentiiren und das Differential d (J
— AX) verschwinden

lassen. Betrachten wir dagegen bei der Differentiation auch p als veränderlich,

so erhalten wir diejenigen Punkte der beiden Grenzcurven, die die Erscheinung

zuerst oder zuletzt seiien und die den vier Berührungspunkten der Kegelober-
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fläche mit der Erdoberfläche er.tsprechen. Wegen der Kleinheit der Refractions

correction .v dürfen wir bei der Difi^erentiation x • dH vernachlässigen. Setzen

wir noch
dx dxF = shi H — -T^7 cos H 6" = cos H + -7^ sin H,

cl tl d II

so sind die beiden Gleichungssysterne folgende

du = — G tangfdH
I. sin p du = F sin KdH — cos Hcos KdK

cospdu = Fhcos KdH + cos HsinKdK

du = — GtangfdH
II. sin p du H- // cos pdp ^= F sin KdH -^ cos H cos KdK

cos pdu — u sin p dp ^= Fh cos KdH -f- cos Hsin KdK.

In diesen Gleichungen dürfen wir unter H und K die Höhe und den

paraliaktischen Winkel des Zielpunktes der Kegelaxe verstehen. Rliminiren wir

aus der zweiten und dritten Gleichung des Systems I das Differential dK und

substituiren du aus der ersten Gleichung, so wird

— G tang f{o sinp sinK -\- cos p cos K) = oF.

Wegen des Faktors tangf können wir den der Einheit nahen Faktor 5

unterdrücken; mit Einführimg der Werthe von i^ und G wird dann

dx
tajigfcos{p — K) - -r-y

tang H= ^ .

1 + tang/- cos{p — K) -jjj

Die Correctionsgrösse x berücksichtigt Refraction und Erhebung des Beob-

achters über die sphäroidische Erdoberfläche. Bei der Vorausberechnung können

wir natürlich nur die erstere Fehlerquelle in Betracht ziehen. Der auf pag. 769

gefundene Ausdruck für x^ ergiebt durch Difl'erentiation nach z' = 90° — H
dx d T
~TTy'= — \^o sec^ Hr sin 1" — [jlq tangH -TTysin 1".

Hier ist jj-q = 1 zu setzen, und da H die Höhe des Ziel|)unktes der Kegel-

axe, den wir mit dem Sonnenmittelpunkte vertausciien dürfen, weil die Berührung

im Horizont erfolgen soll, höchstens = IG' sein kann, ist sec H -i*^ 1, ta?igH^^-0

zu nehmen und es wird einfach

dx
-j-^ = — r sin 1

' .

Wegen der Kleinheit dieses Werthes wird der Nenner unseres Ausdruckes

für tangH ^= 1 und wir haben schliesslich, wenn wir die Refraction im Horizont

r = 33' setzen

tangH= — tang/ cos {p — K) — 0-009599.

Dies ist die Bedingungsgleichung der östlichen und westlichen Grenzcurve.

Das Gleicliungssystem II giebt, wenn wir in die zweite und dritte

Gieicinmg du nach der ersten einführen und für F seinen auf beiden Grenz-

curven geltenden Wertli F =^ — G tang/ cos {p — K) setzen:

u cos p dp r= — G tang/ \cos (p — K) sin K — sinp] dH — cos H cos KdK
u sinp dp — Gtang/ \cos {p — Ä') 8cosK — cosp] dH — cos H sin KdK.

Der Faktor von dH in der ersten Gleichung ist = — cos K sin {p — K),

in der zweiten ^= sin K sin {p — K), Fügen wir in der zweiten Gleichung in
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dem mit /<r//^ / multiplicirten Theile im zweiten Gliede den Faktur 6 hinzu,

was erlaubt ist, so ergiebt sich durch Division

tang p = tang K,

und dieses ist also die Bedingung der 4 Berührungspunkte.

In Fig. 235 sei S der Zielpunkt der Kegelaxe an der Si)häre, ein Punkt,

der mit dem Mittelpunkte der Sonnenscheibe nahezu zusammenfällt. Die Ebene

der Zeichnung stelle eine zur Kegelaxe senkrechte Ebene dar und es sei

der Punkt O der Zielpunkt derjenigen Erzeugenden, welche die ErduberHäche

in dem zu bestimmenden Punkte der

Srenzcurve trifft. S Y sei der Schnitt

des Deklinationskreises des Punktes S
mit der Ebene. Der Winkel / ist nach

pag. 765 der Positionswinkel des Schnitt-

l)unktes der Kegelaxe mit der Ebene

der ^y) im Auge des Beobachters, d. h.

der Positionswinkel der Geraden OS,
und daher = < YSO\ Ist ferner SS^
die Richtung der Bewegung des Punktes

S, so wollen wir den Wmkel S^SO^ =^if

setzen. Da wir unter iV den Positions-

winkel der Richtuncf SS. verstehen,Ol '

erhalten wir die Relation

p=. N' -V ->.

Es sei ferner ^Z der Verticalkreis des Punktes S, und der Winkel ZSS^
sei = W. Weil <; YSZ der parallaktische Winkel im Punkte vS' ist, haben wir

dann auch iV' = i^ + W. Die Figur zeigt, dass für erste Berührungen, für

welche der Punkt O auf der vorangehenden Seite des Schattenkreises liegt,

<\ zwischen den Grenzen 90° und 270° liegt, während für zweite Berührungen

— 90° < <|> < + 90° ist. Wird ^\ nahe = + 90° oder = — 90°, so kann diese

Regel unrichtig werden, weil die Richtung der Bewegung des Schattens und die

der Erdrotation nicht zusammenfallen. Die entsprechenden Punkte werden später

besonders behandelt. Durch Einführung von ']; und W geht die letzte Gleichung

über in sin {^-\- N') cos {N'—W) = ^ cos {^-\- N') sm{N' ~ W). Führen wir ein

esin{N' + v) = ö sin N' e' sin {N' 4- v') = sin N'
ecos{N' -\- v) = cos N' e' cos {N' 4- v') = cos N'

und entwickeln nach «]>, so ergiebt sich die Gleichung

/j/«(/>Fh- v')

(A. m,.)

(o)

tang 4» (4)
e cos {IV -^ v)

Andererseits geiit aus der zweiten und dritten Grundgleicliung, wenn wir

41 und W einführen, die neue Gleichung hervor

« .y/« tj; = — 7 4- (1 -I- X) cos He sin (IV + v) = — 7 + c sin {IV + v) {b)

und aus diesen beiden Gleichungen sind 4^ ""d IV /.w bestimmen. Vernachlässigen

wir zunächst die Abplattung, setzen also ö = 1, so wird e = e^ = 1 und v = v' =
und daher nach der ersten Gleichung tang<^ = -~ tang IV, das heisst '^ = — IV

oder =^ 180° — W, und nach der zweiten Gleichung, weil wir cos N = 1 setzen

und X vernachlässigen können, weil es selbst im Horizont nur = 01)002426 ist,

und nach den Grundgleichungen auf pag. 775 noch u = u' ist

sin{l^V+ v) = -~-7.
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Die Formel ergiebt iür sin {\V -\- v) 2 Werthe und mit diesen die Gleichung (5)

für
(l*

4 Werthe, die beiden im 2. oder 3. Quadranten liegenden gehören zum Eintritt,

die im 1. oder 4. liegenden zum Austritt. Der Näherungswert!! ist dann in die

Gleichung für tang tj; einzuführen, die zu einem verbesserten Werthe von ^ führt,

der aus der Gleichung für usm<]f einen strengeren Werth von W -\- -^ ergiebt.

e cos (JV-h^)
Die Differentiation der zweiten Gleichung giebt d<i) = : ä W, also

" *= ^ u cos <i^

'

näherungsweise //' d<^ ^= ä IV. Nach pag. 758 ist der Maximalwerth von u/ = 0'028;

für den Kernschatten führt also die Operation sehr schnell zum Ziele, da den

Aenderungen des ^ nur auf etwa den 40. Theil verkleinerte Aenderungen des

JV entsprechen. Für den Halbschattenkegel ergiebt sich ein sehr bequemes

Verfahren aus dem Umstände, dass Ua nahe = 0'5 ist, einer Aenderung des (jj

also nahe eine halb so grosse Aenderung des JF entspricht. Berechnen wir also

szn ( Jv. H- v)= —j-—TT , fang <h. = Tjrf r-
^ i

'
J

e dz ii„'

'

* ^1 ecos {W^ + v)

und damit u' «>zi|^, = — y + e sin {W^ 4- v) , so können wir die folgenden

Näherungen von W finden durch W^ = ^ (W^ -^ IV{), W^ = \{W^+ W^)

u. s. w. Der Grenzwerth W, zu dem wir so gelangen, wird schon sehr genau

sein, substituiren wir ihn aber in die Gleichung für tang'i^ und berechnen wieder

einen Werth des ^ und damit einen Werth des W^ so können wir auf diesen

und W^ dasselbe Verfahren noch einmal anwenden.

Mit den so bekannten Werthen von W und '^ finden wir die Coordinaten

des Beobachtungsortes in folgender Weise. Aus der zweiten und dritten

der Gleichungen (2) folgt

u cos ^ = n {t — AX — t) — {\ -\- x) cosH {sin N' sin K + cos JV' cos K)

oder wenn wir u = tt und cosH = 1 setzen und die Gleichungen (3) anwenden

e' u'
/ — AX = T H cos (W -{- ^') ^ cos'h, (6)

wodurch also die wahre Zeit des Eintritts der Berührung an den gesuchten

Punkten gefunden ist. Die Gleichungen (1) geben weiter

. . sin K
tang [t -\- b.a) = -j~

^3 ^~~i c>"^ ' cos Uq tang H — sin cIq cos K
Hier ist K = N' — W und tangH =^ — tangf cos (^ H- W) — r sin 1", wir

erhalten also / -h Aa durch

tang{t + Art!) = cos H' tang (iV' — W) cosec (B' — d^),

wobei (7)

tangB' = — [tangfcos{^ + W) -h 0-009599] ^^^(iV — IV).

Durch (6) und (7) wird AX bekannt und nun finden wir noch durch Division

der 4. und 5. der Gleichungen (1)

tang(f^ ^=cotang(I{' — dQ)cos{t-\- Aa); tangt^= --—— tang^-^ =^[<d'QQ\Ab]tang(^^. (8)

Die Gleichungen (1, 3— 8) enthalten die vollständige Lösung der Aufgabe der

Ermittelung der 4 Berührungspunkte. Da ^^ sich im Verlaufe der Finsterniss

ändert, so ist die Rechnung zunächst mit einem genäherten Werthe des ^^ der

Mitte der Finsterniss entsprechend zu führen und sie wäre dann zu wiederholen

mit den den gefundenen Näherungswerthen von t — AX entsprechenden Werthen

von d^. Die Genauigkeit, die man bei diesen Vorausberechnungen erstrebt —
man rechnet meistens nur mit 4 stelligen Logarithmentafeln — wird aber schon

vollständig durch die erste Näherung erreicht. Durch das gleiche Formelsystem
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sind zugleich auch die westliche und östliche Grenzcurve bestimmt; es fällt nur

die Gleichung (4) fort, die der Ausdruck der Bedingung war, dass die betreffende

Berührung der Zeit nach die erste oder letzte sei. Der Winkel <\t ist also will-

kürlich anzunehmen und aus Gleichung (5) der zugehörige Werth des ?^Fzu rechnen,

oder umgekehrt zu einem angenommenen Werthe von IVder zugehörige Werth von ^

zu bestimmen. Zur Erläuterung soll für die Finsterniss, deren Elemente auf pag. 771

berechnet sind, einer der Berührungspunkte und ein Punkt der einen Grenzcurve

berechnet werden. Stellen wir dazu das Formelsystem noch einmal zusammen:

Formeln zur Berechnung der Berührungspunkte und der östlichen

und westlichen Grenzcurven.

sm (Iq = sin d e sin (iV" -t- v)= sin N' e' sin{N' + ^')— sin N'
^^ bcosdQ = [^'d2%bb--i^Q]cosd e c'os {N' ^v) =- cos N' c' cos{N' -^ ^')= ocosN'

b)

7
Nährungswerth: sin (W -\- ^) = —-:-—

j

r _ — e' sin{W+ v')

Strenge Formeln: < '<^ t —
e cos{W -^ ^)

\-u' sin 4» = — 7 + «? sin {W -\- v).

Bei Anwendung des -+- Zeichens im Näherungsausdruck ist «j; genähert

= — W, bei Anwendung des — Zeichens = 180° — W. Der erstere Fall

entspricht den äusseren, der andere den inneren Berührungen des Kegels mit

der Erde. Für Punkte, die den Anfang der Finsterniss sehen, liegt tj> im 2.

oder 3., für Punkte, die das Ende der Finsterniss sehen, im 1. oder 4. Quadranten-

4» nahe = 90"^ oder 270° auszuschliessen.

tangH' = — {tangf cos{^^ + ^) 4- 0-009599] ^^^(iV' — W)
[.?/«(/+ Aa) hat gleiches

tangit-^ Aa)= cos HUangi^N^ - W)cosec{H'- d,) ^^.^\^^^^ sin{N'- W)]
^) 1 , 1

/ — A X = T H e' cos (W -\- y') ^ u' cos <h

n ^ ' n ^

tang^ = [0'00145] cotang {H' — d^) cos (/ + ^a).

Auf der östlichen und westlichen Grenzcurve gilt von den Formeln b nur

die dritte, aus der man zu einem angenommenen Werthe von <]^ oder von IV

2 zugehörige Werthe von IV bezw. "^ findet. Von den entsprechenden Punkten

liegt der eine auf der westlichen, der andere auf der östlichen Grenzcurve.

Beispiel. Sonnenfinsterniss 1898 Januar 21. Elemente siehe pag. 772.

^= — 19°39'-0 N' = l\°\b'A /öF- = 0-2439 7= +0-50808 t= 19^'*125 w.Z.Gr.
n

ua' = 0-54377 log fangfa = 7-67667 Ad: = 0^-000.

log sind 9-5267«
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Die Berechnung der nördlichen und südhchen Grenzcurve der Finsterniss

kann aufgefasst werden als ein specieller Fall einer allgemeineren Aufgabe.

Theilen wir den Sonnendurchmesser in 12, Zolle benannte, Theile, so messen

wir die -Grösse der an einem beliebigen Punkte gesehenen Finsterniss nacli

der Anzahl solcher Theile des Durchmessers, die vom Monde verdeckt sind.

Innerhalb des Bereichs der Finsterniss wächst diese Zahl vom Anfang der

Finsterniss bis zu einem bestimmten Zeitpunkt, dem der grössten Phase. Ver-

binden wir alle Punkte der Erdoberfläche, welche zur Zeit der grössten Phase

eine Verfinsterung von einer bestimmten Zahl p. von Zollen sehen, so erhalten

wir die Curve der grössten Phase = fx Zoll und die nördliche und südliclie

Grenzcurve sind die Curven der Phase Zoll. Die Berechnung aller dieser

Curven ist in derselben Weise zu .führen, da wir, um eine Verfinsterung = [x Zoll

zu erzielen, uns nur aus der Sonnenscheibe eine kleinere Scheibe, deren Radius

= —pr-^ Sonnenradien ist, herausgeschnitten und den entsprechenden Schatten-

kegel construirt zu denken brauchen. Die Grundgleichungen drücken die Be-

dingungen aus, denen die Coordinaten des Beobachtungsortes zur Zeit / genügen

müssen, damit der Ort die Erscheinung wahrnehme. Denken wir uns nun aus

der Sonnenscheibe Scheiben herausgeschnitten mit den Radien: r, ^r, ^r . . .

so entspricht jedem dieser VVerthe ein besonderer Werth des t^a'- Führen wir

diesen Werth in die Grandgleichungen ein, so werden wir im allgemeinen

2 Werthe von / finden, für welche die Gleichungen befriedigt sind. Mit kleiner

werdendem Werthe von uj, rücken diese Werthe von / immer näher aneinander

heran und schliesslich werden wir zu einem Werthe von u^' gelangen, für welchen

beide Werthe / zusammenfallen. Die Bedeutung der diesem Zusammenfallen der

Zeiten entsprechenden Werthe des / und des kJ ist dann offenbar die, dass zur

Zeit / der Mond eine aus der Sonnenscheibe herausgeschnittene Scheibe, die dem

zum Radius u^ des Schattenkreises gehörigen Kegel entspricht, berührt. Für

noch kleinere Werthe des ti^' wird ü" imaginär, und es bestimmt also jener letzte

reelle Werth des / die Zeit der grössten Phase. Wenn die Finsterniss für den

gegebenen Ort grösser als 6 Zoll ist, so wird es auch, wenn wir den Sonnen-

radius = werden lassen, noch 2 Werthe des / geben, die die Gleichungen be-

friedigen. Lassen wir dann uj negativ werden, so geht unser Halbschattenkegel

über in den Kernschattenkegel, und wir können die entsprechenden Erscheinungen

auffassen als innere Berührungen des Mondes und der verkleinerten Sonnenscheibe.

Die Zeit der grössten Phase ist also bestimmt durch den kleinsten Werth, den

Ua annehmen kann, damit den Grundgleichungen noch durch einen reellen

Werth des / Genüge geleistet werde, und es folgt daraus, dass wir zur Bestimmung

der grössten Phase das Minimum von Ua in Bezug auf / zu suchen haben.

Nun war

u' = ''——r^^ ~ + -r—A fangf.

Da ßc und X^^ — X® während der Finsterniss immer nahe = sind, brauchen

wir bei der Bildung von du' auf die Aenderungen dieser Grössen keine Rücksicht

zu nehmen; wir erkennen dann sofort, dass du nur = werden kann, dadurch,

dass df = wird. Wenn wir mit Rücksicht hierauf unsere Grundgleichungen

differentiiren und uns dabei zunächst auf Punkte der Curve beschränken, in denen

dx
wir die Refraction vernachlässigen, also x und -7- = setzen können, so erhalten

wir die Differentiale

Valentiner, Astronomie I. co
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du = fang/cos «pj cos dsin{t -\- ^a)di

, . , . ,«^^ , V X ,
15 -60 -60

du sinp -\- u cos pdp ^= n smN — — cos cp^ cos{t -\- !\a)dt x =
Ä aUuäOO

dt
du cos p — u sinp dp = n cosN^ — — cos^s^.^ sind sin {t + I^djdL

Eliminiren wir aus den beiden letzten Gleichungen dp und führen <]'=/> — iV'

ein, so erhalten wir durch Gleichsetzen der beiden Werthe von du

in \
lang/cos^

i
cos dsin{t-^l^ ä)= cos ^p\ cosf^^ [cos{t-['A d) sinN' -^sin{t-\-A ä)sin dcos N^\i

— sin^cos 9i \cos {t-\- La) cosN'— sin (t -\- /\a) sin d sin N'].

Entständen die Grenzcurven dadurch, dass der Mondschatten über eine

nicht sich drehende Erde fortstriche, so würden dieselben beschrieben werden

durch diejenigen beiden Erzeugenden, die zu einem zur Bewegungsrichtung des

Schattenkreises senkrechten Durchmesser gehörten, für welche also t]^ = 90°

oder = 270° ist. Wäre andererseits der Schatten in Ruhe, während die Erde

sich dreht, so wären die beiden Grenzcurven, die den Schattenkreis berührenden

Parallelkreise und wir hätten <\> = 180° — N' oder = — JV'. In Wirklich-

keit wird also tj; zwischen diesen extremen Werthen liegen. Da aber JV' von

90° nur um s ± i' verschieden sein kann, wird tj; sich von den Werthen 90°

bezw. 270° auch nur um höchstens etwa 20° entfernen können, so dass sin ^
immer dem Werthe dz 1 nahe liegen wird. Wir können daher den Faktor

sin
«l-
= dz 1 der linken Seite unserer Gleichung hinzufügen, die ja höchstens

= tangf werden kann. Wir führen dann noch die Hilfsgrössen ein:

sin k sinK = sin N' sing sin G = cos/ sin N' sin d qz sin/ cos d
sin kcos K = cos N' sin d sing cos G = cos/ cos N' (a)

cos k = cos N' cos d cos g = cos/sin JV' cos d ± sin/ sin d.

Oberes Zeichen für die nördliche Curve auf der ^ = 90° ist, unteres für die

südliche Curve, für welche ^ = 270° ist. Dadurch wird

n— — cos 9i sin X sin {K -+ Ha -\- t)

tang J> = -. -^ T -T— cos/.^ cos (f^smg cos {G -j- Iia -\- t)
'

Die Grundgleichungen gehen durch Einführung von ^ und der Hilfsgrössen g
und G über in

u = u' — [(1 — ot) sin cpj sin d +• cos
(f^

cos dcos (t -\- Ha)] tang

/

usin'if = — 7 — cos'if^ \cos N' sin {t -\- Aa) -\- sin dcos {t + Ha) sin N']

-J- (1 — a)j/«9j cosdsinJV'

u cos ^ ^= {t — A X — x) n ->r- cos t:^ y sin k cos {K -\- Ha -\- t) — (1 — a) sin<^y cos k.

Fügen wir in der ersten Gleichung in dem mit tafig/ multiplicirten Gliede

den Faktor sin ({^ = zt 1 hinzu, und substituiren den Werth des ti in die zweite

Gleichung, so giebt diese

«'««<];= — 7 + (1 — a.)sinr^yCosg sec/— cosfo^ sing sin {G -\- Ha -\- t) sec/.

Die Lösung ist demnach durch folgendes Formelsystem nebst den

Gleichungen (o) gegeben:

/j = (1 — a) sin d tang/ i^cosJ= cosg{\ — a)

/g = cosdcos{t -h Ha) tang/ i-^sinj = sing sin {G -\- Ha -h t)

i^ = — sin kcos{K -^ Ha H- /) Zg = sin k sin{K -\- Ha -\- t) (ß)

«5 = — cosk{\ — a) /y = sing cos {G -\- Ha -\- t)
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u = u^ — /j sin 9j — /g '^^^ ?i

^««(cpi - /) = —. ^ cosf

^

n
- — h cos cpi

^
tang^\ = -. — cos/ log — = 0-58204.

In COS Cpi X

Bei der Anwendung dieser Formeln haben wir 2 Fälle zu unterscheiden.

Aus den Gleichungen sind die zusammengehörigen Werthe der 4 veränderlichen

Grössen t, W, cpj und ^ zu bestimmen, von denen wir eine beliebig anzunehmen

haben. Es eignen sich dazu die Grösser. / oder cp^. Verlaufen die Curven in

nicht zu weitem Abstände vom Aequator, so entsprechen wegen der geringen

Neigung der Bewegungsrichtung des Schattens grossen Aenderungen von t kleine

Aenderungen von cp, und es ist daher t die geeignetste unabhängige Variable.

Verlaufen indess die Curven in der Nähe der Pole, so tritt das Umgekehrte ein.

In beiden Fällen haben wir für die mit der Zeit langsam veränderlichen Grössen

d, N' und / bestimmte Werthe anzunehmen, und müssten, wenn wir äusserste

Genauigkeit verlangten, später die Rechnung wiederholen mit den der gefundenen

Zeit / — AX entsprechenden Werthen. Hiervon wird man aber wohl stets Abstand

nehmen. In dem ersteren allgemeineren Falle berechnet man mit den nach fa)

sich ergebenden Hilfsgrössen und dem angenommenen Werthe t, die Hilfsgrössen /

nach den Ausdrücken (ß), findet dann zunächst einen Näherungswerth von tp^ aus

y ih. u
sin (cpj — /)^ = — cosf,

H
den man benutzt, um einen Näherungswerth für <i^ abzuleiten, der nun seinerseits

aus der strengen Gleichung für cp^ — feinen verbesserten Werth des (^^ giebt;

hat man so fortfahrend den genauen Werth von 9^ und 4" gefunden, so geben

die beiden anderen Gleichungen u und AX. Im zweiten Falle gehen wir aus

von einem angenommenen cp^, berechnen damit aus der Gleichung für ii' sin^]^,

indem wir zunächst «>/(];= + 1 setzen, einen Näherungswerth von t durch

y :^ u'
sin ((? + A« + /) = (1 — a) cotangg tarn ©. : cosf,^ ' ^

/ 00 öTi singcosdf^

mit dem wir dann die Hilfsgrössen /g, i^ und einen verbesserten Werth von 4"

finden, der zu einem strengeren Werthe von / und schliesslich zur Kenntniss

von AX führt.

Es handelt sich nun noch darum, zu entscheiden, wann wir diese zweite

Auflösung anzuwenden haben. Jeder Strahl des Kegels schneidet die Erde im

allgemeinen in 2 Punkten, es giebt also zwei Werthepaare von t und cpj, die

bei gegebenem / — AX den Grundgleichungen Genüge leisten. Von diesen

Punkten hat allerdings nur der eine die Sonne über dem Horizont und kommt
für uns in Betracht. Die vollständige Grenzcurve einer beliebigen Phase ist

hiernach eine geschlossene Curve. So lange diese nun den Pol der Erde um-

schliesst, durchläuft i in stetiger Weise alle Werthe zwischen 0° und 360°, und

kann als unabhängige Veränderliche benutzt werden. Sobald aber einer der

Pole auf die Grenzcurven oder ausserhalb derselben fällt, hört dieses auf. Es

liegt t dann zwischen einem Maximal- und Minimalwerth eingeschlossen, und

wenn es in die Nähe dieser Werthe kommt, wird --77- gross und l kann nicht

mehr unabhängig Veränderliche sein. Soll die Grenzcurve durch einen der

50*
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•i + u' sin (];

Pole gehen, so nuiss sein ± cosJ= : ~cosf, oder wenn w'wcosf^ 1

annehmen, -±1 cos g {\ — tx) =
-^ + u^ sin <^. Ist aber ± cos g {\ — a) < 7 + ?/ sin ^,

so wird sin{'^^ — J) > 1. ^Iso «pj imaginär, es giebt also Werthe des t, denen
kein Curvenpunkt entspriclit. Setzen wir auf dernördhchen Grenzcurve 5/V/ «ji = + 1,

auf de^ südlichen j-/;/ ij; = — ], so tritt also der Ausnahmefall ein, wenn
^^ =t 7 > cosg{\ — a) ist. In diesem Falle haben wir in der Nähe der Grenzwerthe

von / die Polhöhe cp^ als unabhängige Veränderliche zu wählen. Den Grenz-

werthen des t entspricht der Uebergang der reellen in die imaginären Werthe
von cfj, sie genügen also der Bedingung sin{^^ — J) = ± ]. Zur Bestimmung
der Grenzwerthe des / haben wir daher ± i^ = (7 + 71^ sin '^) cosf oder, wenn
wir cos/ vernachlässigen,

sin J± sin{G + Z\a 4- /) = -77^^ (7 -I- u' sin ^),

wobei

,n. T -+- (1 —^)C0Sg
cos / = ± j

—

-.
—7- •

•^
7 + 2/ sm ^

Wir haben also folgendermaassen zu verfahren. Nachdem die Endpunkte

der Grenzcurven der einzelnen Phasen berechnet sind, die wir bislang des Ein-

flusses der Refraction wegen ausgeschlossen haben, berechnen wir für jene Werthe

von u\ die der Bedingung genügen, //' ± 7 < (1 — a^cosg, die Punkte der

Grenzcurven, indem wir für / als Variable einen beliebigen, innerhalb der in den

Endpunkten stattfindenden Werthe liegenden annehmen. Für jene Werthe des u'

aber, die ?/;' zh 7 > (1 — a) cosg werden lassen, hat man in der Nähe der Grenz-

werthe des t die Polhöhe «pj als unabhängige Veränderliche zu wählen, während

wir in^ weiterer Entfernung von den Grenzwerthen wieder t als unabhängige Ver-

änderliche benutzen. Indem wir diese letztere Rechnung zuerst ausführen und

die in den Endpunkten geltenden Werthe berücksichtigen, werden wir für cp^

passende Annahmen machen können.

Zur Bestimmung der Endpunkte der Grenzcurven einer bestimmten Phase

haben wir auszugehen von den Gleichungen (2), pag. 775. Durch Einführung

von t|> = /> — iV' und W= N' — Ä' (j^ = parallaktischer Winkel) gehen die-

selben über in

u ^= u' — (1 -\- x) sinHtangf
usin'i^ = — 7 H- (1 -\- X) e cos H sin {W + ^)

ucos^ = {t — b^X — i)n — {\ + x)cos He' cos
(
W -f- v').

Wir haben diese Gleichungen wieder nach der Zeit zu dififerentiiren und dann

das Differential -7- oder, was dasselbe ist, -77 verschwinden zu lassen. Durch
di dt

du
Gleichsetzen der beiden Werthe von -7- aus der ersten und aus der zweiten und

dt

dritten Gleichung ergiebt sich die Bedingungsgleichung

— (1 -\- oc) cosHtaugf -j- = sin (j^ (1 + ^) ecosH cos(^W -^ ^^~~J7

dH , dx\— {i-\-x)esinHsin{W->r^) —rr + e cos IIstn{W -\- ^) -tz\

[

n

, ,
dW

-H (Tö^y^j; — + (1 + x)e cosHsm{W -\- v ) —t-

dH ,
dx'\

+ (1 +x)sinIIcos{W+^')-Tr —e' cosIIcos{lV -^^)-^-^ •
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Es ist aber dlV~ — dK, und die Differentiale des parallaktischen Winkels K
und der Höhe H sind gegeben durch (pag. 775)

cos HdK = — {sin d^ cos H— cosd^ sinH cos K) dt dH= — cos d^ sin Kdt.

Die Produkte der kleinen Grösse x in die Differentiale —,— und —7— sind
dt dt

zu vernachlässigen; fügen wir auf der linken Seite wieder den Faktor sin «j; = zt 1

hinzu, was wegen des Faktors /rt:/?^/ gestattet ist, so wird:

nn (]; e sin d^ cosH cos{W^ •i)--e cos d^ sin Hcos {N' ^•i)^ecos Hsin (W+ v) -7-

//

qp tangf COS d^ cosHsin {N' — W)

-^ cos<]^ — 4- c' sin d^ cos Hsin {W -Y- v') — e' cos d^sin Hsin{N' + v')

dx\— e'cos Hcos(W+ v')-^ •

^ dt

]

Wir fanden aber (pag. 776)

dx
-TjT = — r sin 1" und tangH= — tangf cos {^ -h JV) — r sin 1".

Da wir tangH \md sin B vertauschen und in dem Ausdrucke dieser Grösse

(]; == ± 90° setzen können, ist

dx-~ = r cos d^ sin {N' — W) sin 1" sinH= ± tangf sin W— rsin 1

"

Führen wir diese Werche ein, setzen ausserdem cos H ^= 1 und vernach-

lässigen in den mit tangf oder r multiplicirten Gliedern Grössen von der

Ordnung der Abplattung, so wird schliesslich

= sin ^ e cos (IV + v) [sin d^ rp tangf cos d^ sin N' + r cos d^ cos (N' ~ W) sin 1"]

H- cos 'i^i — ^ e'sin{W-\--^')[sindf^-:j- tangfcos df^sin N' -[-r cos dQCos{N'— W)sin\"\\.

Diese Gleichung zur Bestimmung von tang'\> tritt an die Stelle der Gleichung (4),

pag. 777, und führt in Verbindung mit der Gleichung (5), pag. 777, zur Bestimmung
von ([1 und W. Die Auflösung ist also folgende:

Die Hilfsgrössen sind zu berechnen nach den Gleichungen (a), pag. 779. Dann
sind die Formeln zu verwenden:

V^ sind^ qr tangf cos d^sinN' + Omdb^d cos dr^coslN' - W) "^I!!^'f
^^^

1 Curve
" ^ ^ südliche j

n
- -\- e' V sin {W -\- v')

tang -]. = -
,Vcos{W+.) ^'^

Ic
= 0-^^204. (b')

e sin ( ^F -+- v) = 7 -h u' si7i <\>.

Sind t|> und JV gefunden, so geben die Formeln (c), i^ag. 779, die Coordinaten

der Curvenpunkte. Zur Auflösung der Gleichungen (b') gehen wir aus von der

der Annahme <]^ = ± 90° entsprechenden Näherung

esin{W^ + v) = 7 rfc z/.

Es ist nun noch die Bestimmung der Grössen ti' und /auszuführen. Handelt
es sicli um die Bestimmung der Grenzcurven der Finsterniss überhaupt, so sind

die dem Halbschattenkegel entsprechenden Werthe uj und /« einzusetzen.
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Andererseits ergeben die Werthe ?//' und // die Grenzcurven der totalen bezw.

ringförmigen Finsterniss. Die Grenzcurve der Phase |jl Zoll entspricht der äusseren

Berührung für eine Sonnenscheibe vom Radius
| 1 — ^J r®, wenn [x < 6, bezw.

der inneren Berührung bei einer Sonnenscheibe von 1^ — 1 ) ^s» wenn jx > 6.

Es war aber

. ± sin r(ii -\- k sin ^"-^b äussere
sin f = jst; T . Berührung.

•^ K{\ — |x) mnere '^

Führen wir nun für r® ein, einmal 11 — ^^ i r®, das andere Mal I — — 1 |
''0

sin r(i)

und setzen -^-— r = \{sin fa — sin fi), so erhalten wir beide Male

sin /(, = sin fa — ^ {sin fa — sin f), (d
^

)

Es ist aber ti' = z tangf -\- ksecf, also da langf und sinf vertauscht

werden dürfen,

u^'. = ttu ~
J2

{uj — Ui) (dg)

und nach diesen beiden Formeln sind f^ und ti^ zu berechnen.

Lässt man [x alle Werthe zwischen und 12 durchlaufen, so erhält man auf

der Erdoberfläche eine Curve, welche jene Punkte verbindet, die die grösste

Phase im Horizont bei Sonnenaufgang oder -Untergang sehen. Soll nur diese

Curve, nicht aber die Grenzcurven der einzelnen grössten Phasen berechnet werden,

so hat man die Formeln (b') und (d) in der Weise zu benutzen, dass man von

einem beliebigen Werthe von W ausgeht und die zugehörigen Werthe von //,;,'

und <|> nach (b') rechnet, indem man zuerst das von langf^ abhängige Glied in

F unterdrück!. Man rechnet dann nach (d2) und (d^) [x und sifif^ und wieder-

holt die Rechnung.

Beispiel. Berechnung der Endpunkte und eines dritten Punktes der südlichen

Grenzcurve für die totale Sonnenfinsterniss 1898 Januar 21.

Den Elementen (pag. 772) und der Rechnung für die östlichen und westlichen

Grenzcurven (pag. 780) haben wir folgende Daten zu entnehmen:

^=_19°39'-0 iV'=7ri5'-4 %- =0-2439 T= ^-0-50808 t = 19^'-125 w.Z.Gr.
^ n '

^a = 0^^-000 Ua' = 0-5438 log iangfa = 7-6767 d^ = — 19° 42'-8

löge = 9-9988 löge' = 99999 v = — 3'-3 v' = H~ 2'-9.

Zuerst ist die Berechnung der Endpunkte auszuführen, wozu das Formel-

system (b') dient.

log Iangfa
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w
log cos {N' —
log Coxx. V
V

log c^ sm{JF

log e cos {]V

n

X

/ Vsin{W^

W)
-r59'-8

9-4596

7-4156

-1° 39'-l

9-4682

7-4242

log sin (];

log u'

261° 27'

9-9952«

9-7354

261° 26'-3

9-9951«

—0-3305



78.8
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Für die Beobachter ist es von grosser Wichtigkeit, die Dauer der Totalitär

für den zur Beobachtung ausgewählten Punkt der Centralen zu kennen. Die

Grundgleichungen gehen für die Curve der Centralität durch die oben ein-

geführten Hilfsgrössen über in

u = 7/ — [(1 — a) sin cp^ sin d H- cos cp^ cos d cos {t + Aa)] tangf

21 sin t|^ = — 7 — cos<^^ sin g^ si?i {Gq -h /) + (1 — a) sin cp^ cos g^
u cos '^ ^= {t — A X — t) ;/ + cos cp^ si7i k cos {K' -{- i) — {\ — a) sin «p^ cos k.

Setzen wir in die Gleichungen u = ui ein, so ergeben sie den Anfang und

das Ende der Totalität, während sie für ?/ = die Zeit der Centralität be-

stimmen. Durch Subtraction der beiden Gleichungen bestimmt sich also die

halbe Dauer der Totalität 0, und zwar wird, wenn {> in Zeitminuten ausgedrückt ist

iiisin (|^ = cos cpj sin g^ cos {Gq' H- /) -^ 15'60 sin l"

also

(n \ 9
\- cos

<Pj
sin k sin{K' + ^)

)
^ 1 5'60 sin 1",

cos (if^singQCOs{GQ + /)
tang^ = -

^ =

n
, ,— — cos cpj sin k sin {K 4- /;

tiiCOS^Y.' /^^y.' = 2-6G12

. , . ,^,, , n logr. = 9-4180
COS (pj sin k sin {K + t)

Ui = uj — [(1 — a) sin (j^^sin d -\- cos 9^ cos d cos (/ + Aa)] tangfi.

In der Regel genügt es, *]; = =t 9Ö° zu setzen.

Zur Ausführung dieser Berechnungen der Sichtbarkeitsverhältnisse einer

Sonnenfinsterniss werden in den astronomischen Jahrbüchern jetzt die Hilfsmittel

gegeben, und zwar im »Berliner Jahrbuch« in der den Formeln zu Grunde liegen-

den HANSEN'schen Form, so dass eine unmittelbare Verwendung der Angaben in

unseren Formeln möglich ist. Der »Nautical Almanac« und die »Conn. d. Temps«
dagegen geben die Elemente in der BESSEL'schen Form, nämlich die rechtwink-

ligen Coordinaten des Mondes und ihre Aenderungen in der Zeitminute, die

Deklination {d) und den Stundenwinkel ([j. bezvv. H) des Zielpunktes der Kegel-

axe , sowie die Radien der Schattenkreise. Um mit diesen ^Angaben die an-

gegebenen Formeln berechnen zu können, ist noch die Kenntniss von N' , n, (, x

nöthig, wozu die folgenden Formeln führen:

71 sin N' = .t' 7 = y sin N' — x cos N'

n cos N' = y T = T— - (x sin JV' -^- y cos N') 4- Zeitgleichung (w. Z. — m. Z.).

Ist nach diesen allgemeinen Vorschriften entschieden, ob und in welcher

Weise an einem gegebenen Orte eine Sonnenfinsterniss sichtbar sein wird, so

muss für die Beobachtung die Zeit des Eintritts der einzelnen Phasen genauer

bestimmt werden. Häufig wird man hierbei nur auf die Sonnen- und Mondtafeln

angewiesen sein, denen man die geocentrischen Coordinaten und Parallaxen von

Sonne und Mond für die Zeit des Neumondes und die stündlichen Aenderungen

entnimmt. Man verfährt dann am einfachsten folgendermaassen. Man berechnet

nach den im Artikel »Parallaxe« gegebenen Vorschriften für zweckmässig ge-

wählte Zeitpunkte die scheinbaren Coordinaten und Radien, und leitet aus diesen

eine Tafel des Positionswinkels und der Länge A' des Bogens grössten Kreises

ab, der die Mittelpunkte beider Scheiben verbindet. Durch Interpolation

zwischen den Werthen dieser Tafel findet man dann leicht die Zeiten der



ygo Finsternisse.

äusseren Berührungen, für welche A' = der Summe der scheinbaren Radien, die

Zeiten des Anfangs und Endes der TotaHtät, für welche A' = der Differenz der

Radien ist, sowie die übrigen Daten.

In den astronomischen Ephemeriden werden häufig in derselben Weise, wie

für die Mondfinsternisse, auch für die Sonnenfinsternisse angegeben die Zeit der

Conjunction Tq, die diesem Zeitpunkte entsprechende gemeinsame AR, rtQj= a.i

und die Deklination beider Gestirne S© und hi, sowie die stündlichen Be-

wegungen Aag, Ao(?, Aaj, A6(j;, die Paiallaxen t:® und uj und Radien rg, r^

Aus diesen können wir die Zeit des Eintritts der Phasen in folgender Weise be-

rechnen. Zunächst ist von den geocentrischen Coordinaten auf die scheinbaren,

nach den im Artikel »Parallaxe« gegebenen Vorschriften überzugehen. Statt aber

die Parallaxe für die beiden Gestirne getrennt zu berechnen, kann man auch,

wie eine leichte Umformung der Reihenentwickelung für die Parallaxenwirkung

zeigt, sogleich die relative Parallaxe berechnen, indem man als Coordinaten

einführt

a == ai — '-

(«0 — a c ) bezw. d = oi
'-

(6^ —8c)

und als Parallaxe die Differenz der Parallaxen von Mond und Sonne nimmt.

Die Rechnung ist also nach folgenden Formeln auszuführen:

. „ , sin fn cos to' ^ sin F^ sin cp'

Po = (-C - -^)(1 - ^s^n^,) A = —±j-^ D =—^^
cos \a — Q + —\

cotang 7 = cotang tp' r-r —
•^ ' * ^ cos\us.a

A r , X , N
.sinia — ^) ] ^^sin1{a— %) 6=

A«:=(« ,_a 0)~(«i-«0)=^ sinV^
-^2^ sinV^- "^ " • " Ortssternzeit

^ s
^sin{d— 7) 1 ^, sin^id— 7) im Augen-

Arf=(ä'c_8'e)-(8.-8e)=^-^)-p^H-2/'-'^^^^+..-
blick 7-„

Bezeichnen wir mit dl^a und dUd die stündlichen Aenderungen dieser

Parallaxenwirkung, so können wir bei ihrer Berechnung uns auf die Glieder erster

Ordnung in Bezug auf /'q beschränken und cotang ^ = cotang cji cos {a — 0) setzen.

Für die einer Stunde mittlerer Zeit entsprechende Aenderung des Stundenwinkels

des Punktes a, d können wir den mittleren Betrag derselben Grösse für den

Mond setzen, welcher ist = 14°29'-5 = 52170". Damit wiM dann

d^a=\^'\^^^\PQCosti^' sec d cos{a — 0) i/Aö'^ —[9-4030] P^ cos ^' sindsin {a - 0).

Zu einer beliebigen Zeit 7 = Tq-\-t sind also die scheinbaren Entfernungen

der Mittelpunkte der beiden Scheiben gegeben durch die Ausdrücke:

S'®-8® + Aß' ''®

,

sin (d -{- /^d — 7) ,

sin{d -\- Ad — 7)
'' ^'^''^

Jhiid^i) ^ © = ^®
^/;, (^ - 7)

~
. .. { ^ sin (a ~ d) 1 ^^^sin2{a — 0) \ ^,

\
^ stn 1 2 sin V }

n/r~- -
,

j.
^'^<d — 7) 1 sin 2 (^ — 7) ,

sm 1 2 stn 1

n sinN= {Aai — Aa© — [9-4030 — 10] Pq cos cp' secdcos {a — 0)) cos 8'®

ncosN =- A8c — A8® -4- [9-4030 — \{S\Pf^cos^' sin d sin{a — 0)

A2 = {vi sinM -\- zn sin A')"^+ (;// cos M -f- x;/ cos N)"^.

(b)
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Für Anfang und Ende der partiellen Finsterniss muss A = r'^ -|- r'®, für

Anfang und Ende der Totalität oder Ringförmigkeit A = =t (r' 1;
— r%) werden,

und es bestimmt sich daher - durch die Gleichung:

m
sin^ = ——

_j_ ,
sin{M— N) ((j> im 1. oder 4. Quadranten)

m ^,^ ,^^ r'(ij±r\
.

m sin{M— N± <h) ^^^
T = COS(M— N) ZTZ -^ ^ cos<h = ^ '

; ^
.

11 ^ ' ^ 11 ^ ^ 11 sin tj^

Damit diese Ausdrücke schon in erster Näherung zu hinreichend genauen

Werthen führen, ist es nothwendig, dass wir die Ausdrücke (b) berechnen für

einen der Zeit der scheinbaren Conjunction am Beobachtungsorte naheliegenden

Zeitpunkt. Sei diese Zeit T = Tq ^ t, wobei also T^ die Zeit der geocentrischen

Conjunction bedeutet, so haben wir genähert

• ^ , , A ^''^ (^— Ö)
zur Zeit Tq-. a' c — a © = ^

^.^^ ^„

T- ' - ' = //^M^JH?) , // Aat — Aa® 1

und da zur Zeit T a' i
— a'® = sein soll, so folgt

60 • sin {a — 0)
-i = Tq

^^y^
Zeitminuten. (d)

CAac-Aa®)^^^- [9-4030- lO]^^^(«-0)

Die Ausdrücke (a) bis (d) ergeben die Zeit der Berührungen. Zur Be-

stimmung der Zeit der grössten Phase haben wir den Ausdruck für A^ zu diffe-

rentiiren und dann die Bedingung ß'A = zu stellen. Es ergiebt sich:

Zeit der grössten Phase Tq + /* /* = _ — cos{M— N).

Als Näherungswerth für /* können wir ausgehen vom Mittel der 1. und 4.

oder der 2. und 3. Berührung oder auch vom W'erthe T nach (d). Durch
Einsetzen des Werthes /* in den Ausdruck für A^ erhalten wir für den Augen-

blick der grössten Phase
A* = ± insm{M— N)

oder in Zollen ausgedrückt

Grösste Phase = 12
2/-'rr,

Zur Berechnung des Positionswinkels der Berührungsstelle im Mittelpunkte

der Sonnenscheibe haben wir

^ m sinM -{- xn sinN
taiig Q = ^ry .

* ^ mcosM -\- xncosN
Da cos tj; stets positiv ist, entspricht dem Eintritte der Werth

_ in sin {M — N -\- ^)

11 sin ^
'

dem Austritte aber der Werth
;;/ siniM— tV— <L)

n sin ([1

Führen wir diese Ausdrücke für x ein, so erhalten wir durcli Umformung für

den Eintritt

^ sin ((L — N)
tangQ^- ^^;7^__^'^

=- iang [180° - (^ - N)l

dagegen für den Austritt
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tang Q =

folsrlich:

sin (41 H- N)
cos (^j^ + N)

= tang{<]f -t- N);

Eintritt Q^= \m° + N — <i^

Austritt <22 = ^+
'I^-

Beispiel: Berechnung der 4. Berührung bei der Sonnenfinsterniss 1898

Januar 21 für Berlin.

Der »Nautical Almanac« giebt die folgenden für die Zeit der Conjunction in

AR geltenden Angaben:

Tjj = Januar 21. 19^' 37 '«•45 M. Z. Gr.:

a,j = a® = 20^' 18'« 32^-8G Aac = 36' 56"-0 ASc = + 11' 34"-0

8^ = _ 19° G' 26"-9 Aa© = 2 37-8 AS® = + 34-5

8g==_19 38 39-9' itc = 60' ll"-65 tt® = 8"-99

ri = 16' 24"-30 r® = 16' 14"-83.

Für Berlin haben wir cp' = 52° 19''15 log ^ = Zog {\ — asm^(f) = 9'9991,

AX = + 53"^ 34^-91. Mit der Sternzeit im mittleren Gr. Mittage = 20^' 3'« -49 er-

giebt sich zunächst die zu T^ gehörige Sternzeit Berlin = 16''' 37 '«'74, also

a — = 3^' 40"^-81 ; ferner ist ^ = — 19° 6'-37, F^ = 59'-92.

Acte—Aotg©

Zog cos d

1
log

p.

log sec 9'

=34'-30

1-5353

9-9754

8-2224 logcos[a—^)'d-lb^^

02138 94030

^^'-60 . 1-7782 rol9^'37"'-45M.Z.Gr.

/^^.fi«(ö!-0)9-9143

1-6925

2) 9-8696

— 1 6-52

r=- 18/' 30-93

los 1

log^T^ 1-8229

1) 9-9469 2) 9-1594

Für den Näherungswerth 18^' 31 '"-45 M. Z

finden wir

ac =303°57'-59 a® = 304° 35'-32

« = 303°57'-50 a — ^--

ß, =_ 19° 19'-17 8® = - 19°39'-30 S;

Gr. = 15^' 31'" -56 St.-Z. Berlin

0.1 — a® = — ST'Td

^71° 4.'-10

Öri^^ = 4- 20'-13 ^=— 19° 19'-12.

log sin Pq 8-2413

log cos ^' 9-7862

log sec d 00252

log A 8-0527

logsin{a— ^) 9-9759

log cosec 1' 35363

lo.^ cos\

1-5649

log^A"^ 5-8044

^^«.f/«2(a- 0)9-7880

losr coscc V 3-5363

9-1287

+36'-72

+ 13

^a +36-85

a I
— ot® = —

3

7-73

^^ 0-88

log cotang cp'

'.f ( a—

log scc\aii.a

log co(a?ig 7

7

d —
-i

log sin P(^

log sin 9'

log cosec •(

lonD

71° 22'-53

9-8878

r. Art-,
0+-q- 1 9-5042

logD 8-1525

logsin{d—'[) 9-9980«

los. cosec V 3-5363
1 .-/ uut^
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log F^ 1-7776 log,n sinM 9-9184« M-N 107°G'-4

log cos ^- 9-78G2 log m cos M 1-453G« log sin {M — N) 9-9803

9-4030 log cos M 9-9998« log m 1-4538

1) ü-9668 compllog'y i
+;'' ®)8-4866

%logsecd 0-0252 log n sin N 1-4668 %^/«^ 9-9207

3)/^i'-^ö.y('«-e)9-5111 log n cosN 0-9079 <]> 56°25'-0

^) log sind 9-/' 196« log sin N 9-9841 J/— iV^-«]^ 50° 4r-4

5) /^^j/;^(ß— 0)9-9759 J/ 181°40'-3 %w/(7)/- iV- »L)9-8886

1) + 2) + 3) 0-5031 N 74 33-9 logcoscdi^ 0-0793

1) H- 4) + 5) 0-4623„ log in 1-4538 ?« 99711

Äa^ - Aa® +34'-30 /^^-// 1-4827
''*"

« 9-9390

— 3-19 log{ri-^^r(,^ 1-5139 0-8690

nsinNsechrij H-3ril ^;^^.ymu/+A^/-7) 9-9975« +52'«- 14

A8c — A50 +10-99 Z^^- ^^^^^ (^/- t) 0-0020« 1 8^' 31 -45

— 2-90 1-5134 19 23-59 M.Z.G.

ncosN + 8-09 = 20^M7'«-2M.Z.B.

Es ergiebt sich demnach die Zeit der letzten Berührung = 20''' 17 '«-2 M. Z.

Berlin, der Positionswinke! der Berührungsstelle i\^ +-]>= 131°. Wir dürften

uns in diesem Falle mit der ersten Näherung nicht begnügen, denn die Be-

rührung erfolgt, wenn die Sonne erst eben über dem Horizont ist — zur Zeil

der grössten Phase ist die Sonne noch nicht aufgegangen. Der genaue Werth

ist T= W' 19 '"-5.

Eine wesentlich einfachere Darstellung der Formeln ergiebt die BESSEL'sche

Theorie. Die Ephemeriden geben in neuerer Zeit die Werthe der Coordinaten

X, y, ihre Aenderungen x'
,
y' entsprechend einer Zeitminute und die Grössen «'

und/'; die Deklination d und den Stundenwinkel \>. {H in der Conn. d. T.) des

Zielpunktes der Kegelaxe. Wir sind dadurch in der Lage, die auf pag. 764 auf-

gestellte Bedingungsgleichung aufzulösen. Die Coordinaten des Beobachtungsortes

und ihre Aenderungen in der Zeitminute ergeben sich durch die Formeln (vergl.

pag. 765)

A sin B =
[j sin cp' ^ = P cos cp' sin {\x -\- M) ^= [7 -63992] A cos B

A cos B =
[j cos cp' cos {\i. ->t- i\\) /]= A sin {B — d)

1: = AcosIb — d) ^ = [7-63992] ^ sin d

Die Auflösung ist dann durch folgende Ausdrücke gegeben, wenn Tq die

Zeit ist, für welche die Grössen Xq, y^ etc. gelten

d^
m sin AI = x^ -

'i n.^ sinN^ = x' — -tt u = u' — C langf

df) msin {M - N^)
nicosM = yr. — yj n, cosN^ = y — ^- sin'^ =

r= 7n + Ax

(tj; im 1. oder 4. Quadranten)

m sin {M— JV ± <]>)

;Zj sin <]>

(oberes Zeichen beim Eintritt, unteres beim Austritt)

m
Zeit der grössten Phase T = T^^ -h M ~ — cos (M — iV^^)

Grösse der Finsterniss in Zollen = 12
t(,i — lii

u* = ± msin {M— N^ ^^stets positiv)
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Positonswinkel der Berührungsstelle

Eintritt Q = ]80° -{- JV^ — <\i

Austritt = 7V^ _j_
(|;.

Als Ausgangswerth der Zeit können wir wieder die nach (d) pag. 791 be-

rechnete Zeit der scheinbaren Conjunction benutzen oder einen solchen aus dem
Verlaufe der Grenzcurven der Finsterniss entnehmen. Die Rechnung ist durch

wiederholte Näherung zu führen, wenn man möglichst genaue Resultate verlangt.

Bei der letzten Näherung können die l und t] corrigirt werden wegen Refraction

und Höhe des Beobachtungsortes nach pag. 769. Führen wir zur Erläuterung

dieser Formeln nach denselben die Zweite Näherung für das vorige Beispiel

durch, so haben wir dem »Nautical Almanac« die Werthe der Hilfsgrössen für

m. Z. Gr. zu entnehmen.

X. = — 0-12103 x' = + 0-008995 hg sin d = 9-52664„

y =. +0-003053 log cos d = 9-97395

u^' = 0-54378 logtangfa = 7-67667.

Tq = W' 24

'0

yQ = + 0-49547

[x =288°2'-5

Für Berlin ist

M 53'« 34^-91 =

log sin (fx -

log p cos 9'

l0l( cos ([JL H

4- 13° 23'

- M
AX)

log p si7l
(f'

log p cos (p' cos ([X

log tangB

log sinB
B
d

B — d
log sin {B — d)

logA

log cos {B — d)

los[ A cosB

log m sinM
log m cosM
log sinM

log dl

- 0-12103

- 0-52051

\- 0-39948

9-60150

9-55067«

9-87342

9-89750

M) 9-50262

0-39488

996735
68°3'-5

— 19 38-9

87 42-4

9-99965

9-93015

8-60223

9-50263

7-63992

7-14255

Vq + 0-49547

rj + 0-85083

— 0-35536

M~ N^
log sin {M —- N^)
lop- m

7; %p.f//^cp' = 9-89750;

301°26'2 logl

9-93106;, Corr.

9-78532 losff^

9-71730 Corr.

log^
?2

^2

^2

log p cos ^1^' 9-78532

9-71638«

H- 5

9.92980

4- 5

8-53238

027087

72377

116

0-99580

^tang/-\- 00017

Ua 0-54361

logua 9-73529

log l sind 9-24302

7-63992

6-88294

y + 0-003053

^/y)+ 0-000764

+ 0-002289

log dr^

x' + 0-008995

(tl + 0-001389

+ 0-007606

58°24'-2

9-93032

9-72808

0-26471

logn^ sinN^ 7-88116

logn^ cos N^ 7-35965

log sin N^ 9-98117

M
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Zur Controlle der Rechnung benutzt man die Relationen:

|2 + ^2_^.^2= p2 i,nd {x^-% — ^TnsinNy-\-{y^ — r^ — ^TncosN)'^ = u'^.

Das »Berliner Jahrbuch« setzt die Anwendung der HANSEN'schen Grund-

gleichungen voraus. Derselben Methode aber hat man sich auch zu bedienen bei

der Untersuchung historischer Finsternisse auf Grund ekliptischer Tafeln oder der

»Syzygientafeln« oder des »Canon der Finsternisse«. Zur Ableitung der Formeln

gehen wir aus von jenem Gleichungssystem, welches wir pag. 788 aufgestellt

haben, vernachlässigen aber die Strahlenbrechung und die Grössen L^a und iS.d,

dann sind die Gleichungen:

sing sinG = sin 60 sinN' sin k sinK = sinN' ^ ^"^ P — ^'

sin g cosG = cosN' sin k cosK = sin 0® cos N' 'i
^= cos 'i^ ^ = ^ cos cp'

cos g = cos d(i)SinJV' cos k = cos 8-7) cosN' ri= {\ — a) sin cp^ = psin'f'

t = wahre Ortszeit bei der

Beobachtung

tx = wahre Zeit des Ephemeridcn-

ortes für die grösste Phase, beides

ausgedrückt in Graden.

Zerlegen wir nun G -\- t zu {G -\- Z^) + (/— /q) ^^ erhalten wir die Ausdrücke

t — ti,

sin {G + t) = sin {G -^ t^) ^ yj cos [G + H^ + '^0)] ^5
cos {G -^ i) = cos {G + /q) — y^' si'i [<^ + ^ (^ + ^0)] ^5

"

, _ \bsin\{t—t^)

Damit erhalten wir folgendes Formelsystem für eine beliebige Ausgangszeit t^ :

u^ z= ii' — (r] sin 3® + 8 cos 0® cos /q) tangf

msin J/= 7 — Y) cosg -t- \ sing sin [G H- /„)

m cosM^= (/q — A X —
H^) TT — r^cos k -\- \ sin k cos {K + /g)

m' sin M' = — x' ^ sin g cos [G + ^{i -\- /q)

m' cosM' r= n — IL \ sin k sin [^ + 1 (/ + /(,)]

u = u^^ + ^v.' cos 8® tangfsin\{t + /(,) —r-r

—

ti-= u' — {risin oci, -\- \cos 8® cos t) tangf

II sin<^^ ~ T H- ^ cos g — \ sing si'i {G + /)

n
u cos 4"= (Z— -^X— M-) TT" — "i

cos ^'+ ^ sin k cos{K+ /)
1 D

15
usin^ = — m sinM -\- m' sin M'

t — tr.

u cos 4» = ni cosM + m' cos M'
15

Daraus ergiebt sich folgende Lösung

m
sin {M' —(];) = - sin {M + M')

Eintritt M' — '^ \va 'i. oder 3. Quadranten
\
wenn u positiv, bei negativen

Austritt ,, 1. ,, 4. ,, f u umgekehrt

u ni ^ ^, sin (M->r M')
t = tf,+ \b ^,cosiM' —<]j) — \b — cos (M -^ M') u = vi - . \ , ,, ^

ni ^
^ m ^

^
sin [M — <\i)

m sin {M 4- (j')= ^0 + 15 —,
^.^ ^j^, _ ^^

.

Das »Berliner Jahrbuch« giebt die Hilfsgrössen für fünf verschiedene Zeit-

punkte; bei einer Vorausberechnung genügt es, wenn wir diejenigen Werthe

benützen, die der Mitte der Finsterniss am nächsten liegen. Handelt es sich um
die genaue Darstellung von Beobachtungen , so sind bei den aufeinanderfolgen-

den Näherungen bei der Berechnung von t stets die dieser Zeit entsprechenden
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Werthe der Hilfsgrössen zu benützen. Die ekliptischen Tafeln geben die Hilfs-

grössen für die Zeit der geocentrischen Conjunction.

Als bequemen Näherungswert!! von f^ benützen wir die Zeit des kürzesten

Abstandes und haben dann folgende Formeln zu berechnen:

C

1^

^ = p COS <p'

«1 = II — (tj sin

in shiM =-- y — rj cos

g

in cosAi = — ricos k

Wj' siiiM^' = —
///,' cosM^' ^ n —

ni— sin {Msin {M^' —
(j^i)

Y) = p sin (p' T = |x 4- A ).

t- ^ cos S® cos t) tangf

^ sing sin {G + x)

% sin k cos {K 4- t)

— [9-41797 — 10] 'isingcos^G + t)

— [9-41797 — 10] ^ sin k sin {K + x)

. Eintritt cos (M^' — 'h i) negativ')
AI,')

15
sin [M

Austritt

^0

positiv

/«/ sin [M^' —
«l'i)

m und AI wie in der ersten Näherung
/ j

u ^= u^ H- x' ^ cos S© fang/ sin J (/^ -f- t)

m^' sinM^' = — x' E«>/^^^j-[(9 -h H^i + '^)]

///g' cosM^^ = n — x' ^ sin k sin \_K -\-\ (/j -|- t)]

5/;/ {M^' <|^2) = ~ .y///(J/-l- vl/g') (Quadrant wie vorhin)

^9 = T 15
«^ w/ (J/-1-

«l^g)

'2
^ '

^" m^' sin{M\ — ^^)
'

Diese zweite Näherung wird in der Regel genügen.

Hat man den genauen Werth für t ermittelt, so giebt der zugehörige Werth

von (|i durch die Relation / = "j' + iV' den Positionswinkel p des Schnittpunktes

der Kegelaxe im Auge des Beobachters, d. i. den Positionswinkel der Ver-

bindungslinie Sonnenmittelpunkt — Mündmittelpunkt, bei partiellen und ring-

förmigen Finsternissen; dagegen ist p der Positionswinkel der Linie Mondmittel-

punkt — Sonnenmittelpunkt bei totalen Finsternissen. Es ist hiernach

für äussere Berührungen und innere Berührungen bei totalen Finsternissen

Positionswinkel p = <^ -\- N\
für innere Berührungen bei ringförmigen Finsternissen Positionswinkel

= «1; + iV' + 180°.

Für die Anwendung der Formeln bedürfen wir noch eine Tafel der Grösse

x'; eine solche giebt Hansen auf pag. 413 seiner »Theorie der Sonnenfinsternisse«.

Sie ist folgende:

0°
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Die Ausdrücke in' sinAf und m'cosM' sind, wenn wir t — x verschwinden

lassen, die Differentiale der Ausdrücke von u sin <]; und u cos <];, folglich ist die

Gleichung J7i' sinM' sin^ 4- ni cos M' cos 'i^ = der Ausdruck der Bedingung

du = 0, also die Gleichung der grössten Phase. Da w' nicht allgemein sein

kann, so ist also im Augenblicke der grössten Phase cos{M' — <^)=Q.

Zur Bestimmung der Zeit der grössten Phase können wir also dieselben

Formeln benutzen wie vorhin mit den Bedingungen t — x = und cos {M' — t{<)

= und die fortgesetzten Näherungen müssen führen auf die Gleichung i = x,

ni
das heisst das Glied 15 —, cos{M-\- M') im Ausdrucke für t muss gegen con-

vergiren und im Augenblicke der grössten Phase muss cos {M-\- M') •= sein.

sin (M -\- AI')
In dem allgemeinen Ausdrucke u = m —:

—

j-rr, iv ist also für die grösste Phase* stn {M — tj;)

sin {M -+- M') und sin {M' — ^) = ± l und es wird u = m. Wir haben hiernach

folgendes Formelsystem zur Berechnung der grössten Phase:

Ausgangswerth x = jj, + AX oder besser x = Mittel der Zeiten der beiden

äusseren Berührungen

m sin M = -( — y] cos ^ H- 5 sin g sin {G H- x)

n
m cos M = (x — A X — M')t^ — f\cos k -ir ^ sin k cos {K -\- x)

m' sinM' = — [9-41797 — 10] ^ sing cos {G + x)

w' cosM' = « — [9-41797 — 10] l sin k sin {K + x)

fn
Zeit der grössten Phase /* = x — 15 —7 cosiM -^ M')

Grösste Phase u* = dem Endwerth von m
Ua — m

in Zollen 12
Ua Ui

Bei den folgenden Näherungen ist für x der Werth t* der voraufgehenden

Näherung zu setzen.

Zur Erläuterung der Rechnungsvorschriften möge die Berechnung einer antiken

Finsterniss dienen. Die als »Finterniss des Ennius« bekannte wird gelegt auf

— 399 Juni 21. Der ÜPPOLZER'sche »Canon der Finsternisse« giebt die folgenden

Werthe der Rechnungselemente, denen die GiNzEL'schen Correctionen, deren Be-

deutung später erklärt wird, beigefügt sind:

uj logtangf yt Y logn G K
Canon 0-5353 7-6628 85°-75 0-6504 9-7586 69°-82 86°-63

— 24
Corr. GiNZEL — 3 -1-98 _ g

+6—1
0-5350 7-6628 83-77 0-6472 9-7592 69-81 86-63

logsing log sink logcosg log cos k logsinh(^ log cos hr^

Canon 9*6252 9-9961 9-9574 9-1250 9-6024 9-9621

Corr. GiNZEL

Für Rom ist AX = 12°-45 östl. v. Gr. logr^ = %pj/«<p'= 9-8224

log \ = log<^ cos cp' = 9-8724.

Valentiner, Astronomie. I, Jl
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Grösste Phase.

Erste Näherung t = [x + AX = 96°-22 giebt wie vorhin J/+ il/' = 179 °-47

log m = 9-9218 logni^ = 9-7704

log 15 1-1761

log^ 0-1514

und damit

m
log cos{M-\- M^ '

) 0-0000„

1-3275«

— 21-25

96-22T

/*! 117°-47.

Zweite Näherung t = 117°-47; G ^x = 187°-28 ^+ t = 204°- 10.

9-4180 9-4180 t* — x 21-25

/^^-r^i (6^ + t) 9-9965« log sin\K -\- X) 9-6110« ;^^1 /^ *_^^ 0-i5i2% \ sin g 9-4976 log % sink 9 8685 '^ 1 5 ^ ^ ^

% ;??;/ {G + t) 9-1028« /^^«- cos {K + x) 9-9604« log n 9-7592

^ 5/«^i-/« (6^ 4- t) — 0-0398 ^««/^ ^ö.y(J5:+ T) —0-6743 9-9104

^ _ yj ^^^ _^cr + 0-0449 —ricosk — 0-0886

msinM +0-0051 ^ nsiQr
Grösste Phase

log m sinM TIQU ^^^ ~^hb
"^""^^^^

/^^ ==0-0114

log m cosM 8-7050 mcosM +0-0507 2^«' =0-5350

J/ 5°-74 jul = 0-0123

logm 8-7072 /^^ 12 1-0792

^i«-/2
9-7592 iGg{u^ — ni) 9-7190

logyL^sinksin^K^x) 8-8975 0-7982

% 15 1-1761 /ö^«-i?= %wVö.fJ/' 9-8151 /^^a-(?^ ' — g^/) 9-7183

m logm' sin
M' 8-9121 0-0799

^""^m'
^'^^^^ M' 7°-13 12-02 Zoll

log cos {M-h M') 9-9890 logm' 9-81 85

0-0538 M-\-M' =12°-87

/*2—

T

— 1°-13

T 117-47

/*2 116-34

Eine weitere Näherung für die Zeit der grössten Phase führt auf die

Endwerthe logm = 8-0555, /* = 116°-34; damit ist oben die grösste Phase be-

rechnet, indem nach den Annahmen des Canon u/ = 0-5473 — Ua gesetzt wurde.

Resultate: Anfang der Finsterniss — 399 Juni 21 6^' 54'«-6 w. Z. Rom. Grösste

Phase 7^' 45'« -4 w. Z. Rom. Grösse der Phase 12-02 Zoll.

Die Beobachtung der Sonnenfinsternisse bietet ein vorzügliches Mittel zur

Bestimmung der Coordinaten des Mondes zur Zeit des Neumondes, wo direkte

Beobachtungen ja unmöglich sind; sie wird weiter benutzt zur Bestimmung der

Längendifferenzen. Die Beobachtung kann bestehen aus der Bestimmung der

Berührungszeiten oder aus der Bestimmung der relativen Lage der beiden Scheiben

während der Finsterniss.

Die Beobachtung der Berührungen ist grossen systematischen Fehlern unter-

worfen, welche daraus entstehen, dass der scheinbare Radius der Sonnenscheibe

für verschiedene Beobachter und verschiedene Fernrohre verschieden ist. Ausser-

51*
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dem ist eine scharfe Auffassung des Momentes, in welchem die dunkle Mond-

scheibe beginnt oder aufhört aus der Sonnenscheibe ein Segment herauszu-

schneiden, nahezu unmöglich. Die beobachtete Zeit des Eintritts wird immer

später, die des Austritts immer früher liegen als die wahren Berührungszeiten,

der Abstand aber wird abhängig sein von der Güte der Bilder während der

Beobachtung und von der Uebung des Beobachters Man ist daher gezwungen,

bei der Verwerthung solcher Beobachtungen sich auf möglichst gleichartige zu

beschränken und den Sonnenradius aus den Beobachtungen selbst abzuleiten.

In der Regel wird man die Eintritts- und die Austrittsbeobachtungen für sich

behandeln müssen. Um eine grössere Sicherheit zu erzielen, hat man auf

Tacchini's Vorschlag versucht, die Beobachtung der Berührungen mit dem Spectro-

skop auszuführen und das Verschwinden bezw. Wiedererscheinen der Chromo-

sphären-Linie als Moment der Berührung aufzufassen. Solche Beobachtungen

sind in den letzten Jahren namentlich von italienischen Astronomen ausgeführt;

sie sind aber noch zu wenig zahlreich, um ein Urtheil zu gestatten.

Für die Aufstellung der Bedingungsgleichungen eignet sich am besten die

BESSEL'sche Theorie. Die Elemente sind zu berechnen nach den Ausdrücken

auf pag. 765. Die Formeln zur Berechnung der Berührungszeiten finden sich auf

pag. 793. Es treten nur, weil wir für l und tq sofort die wahren Werthe berechnen

können, statt n^ und JV^ die früheren Gleichungen auf, n sin JV = x', n cosN= y

.

Bestimmen wir den Hilfswinkel (j^ durch

u sin (j; = m sin [M— N)

und setzen jetzt zur Vermeidung des doppelten Zeichens fest, dass «|; beim Ein-

tritt im 1. oder 4., beim Austritt im 2. oder 3. Quadranten liegen soll, so ist

die Zeit der Berührung

_ _ , m sin (M— JV -{- dl)

" n sm <|/

Ist also 0;,^ die beobachtete mittlere Ortszeit der Berührung, so sind zunächst

mit der zugehörigen Ortssternzeit die Ausdrücke ^, i\, l, zu berechnen. Be-

trachten wir nun die Coordinaten und die Entfernung des Mondes als mit Fehlern

behaftet, nehmen diese Fehler aber während der Dauer der Finsterniss als con-

stant an, so ist N unveränderlich. Nennen wir also dM, dm, dn, du, d^ die

Correctionen der veränderlichen Grössen, so lautet die Bedingungsgleichung

^ , , w sin IM— iV -t- dl) du cos ^ u
. . ,

,

" n s/n <^ n n ^ ^

M dm dn
+ - sin {M— N)dM — — cos {M— N) — (0,« — M — T^)^

Die Definitionsgleichung für t|^ ergiebt aber

u m dm 1 shi^^
,- sin ^d<]) = - cos (M— JV) üing^ dM-\ sin {M~ N) tang'^ — ; ^ du

und damit wird

r^ rr^ A. m sin (J[I— N -{- <h) du ^ . ,,^ ,^ .x . ,,,
e„, = 7^0 + AX ^ r-; -^ sec^ ^ - sinm— N + ^) sec^dJ\I

"
71 sin'if n ^ n ^

t/ t

— - cos {JM - N -^ ^) sec ^ dm — {%„, — M — T^) — .

Aus den Gleichungen

m sin Jll= Xq — k mcosM ^= y^ — tj

folgt

(*)
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1

m dM = cosMdx — sinMdy, dm = sinMdx + cosM dy
^ , , m sin (M— N -\- <]j) du dx , , ^

dv dn-
-f

cos {N- ^)sec^ - (0,„ _ AX - 7o) — .

Bei der Ableitung der Differentiale dx, dy, du, dn können wir die strengen

Ausdrücke von pag. 765 ersetzen durch genäherte. Die Grössen x und y gehen

in derselben Weise, wie es auf pag. 766 für die auf die Ekliptik bezogenen Aus-

drücke gezeigt ist, über in die genähert geltenden

cos B i sin (a j — a®) sin (ß c
— ß®)X = 1—, r und j' =

sin (tc([ — TT®) -^ sin (ttj — ir®)

Im Ausdruck von u bleibt das kleine Glied ^tangf unberücksichtigt und u'

ist zu ersetzen durch —. tangf n- k. Es ist weiter
Sm TT j

^

;:
.dz sifi TZ

(j;
sin r@ -+- sin r c sin jt®

tans'f = sinf = . .
^-^^

Sin {-Kl — TT®)

und damit wird

,
1 f ±1 simzi sinr® -+- sin r^ sin tt® . \ sinr^ ± sin r®

U = —. I -. r + sm ^C I = :—

7

r •

sim:z(i \ sin (ttc — tt®) ^

)

sm (tt^ — ^®)

Durch Differentiation dieser Ausdrücke erhalten wir

^y ^
sin{'Ki — iZ(ij)

^^^^ ~ ^®^ —yo^^'^^^ii'^l- Tr®)^(iTc — IT®)

7
1 /j _i_ j ^

iinr (i±sinr(i.
du = -^—, \\dri ± dr(iA — —7—. zcotanghzi— irejürfTCr— ir®)

stn{Tzi— Tz®y ^
^^ sm(Ki — tt®) *^ ^ ^^ ^ *-

^^

Endlich ist

dn = dx' sinN+ dy' cosN = d^ x sinN -\- d^y cos N'

= — cotang{TZi — TT®) {dxsinN-\- dycosN)d{TZi — tc®)

= — ncotang{'Ki — 7Z(i))d{TZi — ir®).

Die Zeiteinheit ist die Stunde mittlerer Zeit; soll also ÄX in Zeitsecunden

sich ergeben, so müssen wir den Faktor 3600 hinzufügen und

^ ^ m siniM— A^+ <L)

e'« — r^ 4 ^—— ^
" n sin <|i

gleichfalls in Zeitsecunden ausgedrückt annehmen. Die Differentiale di, dh, dr,

diz multipliciren wir mit sin 1", damit sie Bogensecunden bedeuten. Die Be-

dingungsgleichung lautet dann:

3600^^1"
X = :—

7

r ri, TK) eeocentrische Radien im Augenblick der Beobachtung
nsinijzi — TT®)

»-> v^ b 6.

p = y.cosBi sin {IV— <)^)sec^ u positiv, i für Eintritt 1. od. 4., für Austritt 2. od. 3. Quadr.

q -= yLCOS{]V — ^) sec 'i^ u negativ: „ „ 2. „ 3., ,, 1. ,, 4. .,

r = % sec tL x, y, Coordinaten im Augenblick der Beobachtung

lxQsin{N-'\>)-hyoCos(N-^) „-„„^ + ,,>,,,^l

m sin (M— i\^ -f- di)

^'" ö ^ ;z sin <]>

= AX —pd{ai — a®) — qd{Bi — S®) — r(dri ± dr®) + sd(T:i — tt®)
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Die Formeln zur Berechnung der Elemente und der Hilfsgrössen finden sich

auf pag. 795 und 793.

Zur Berechnung des Coefficienten s müssten wir AX schon kennen. Man
wird daher bei einer ersten Berechnung die Correction der Parallaxen unberück-

sichtigt lassen, wenn man AX bestimmen will, und die Abhängigkeit des AX von

ä{Tz<i — IT©) erst in einer zweiten Ausgleichung berückbichtigen. Zur Erleichterung

kann man den Coefficienten j- noch umformen durch t^inführung der kürzesten

Distanz 7 und der Zeit x derselben. Es ist:

Xq sin {N— <]>) + 7o ^^^ i-^ — 4*)

= (— •^o '^^•^ -^ + ^0 ^^^- ^) ^^^ '^

-h {xq sinN -\- yQ cos J\) cos t]>

= Y sin 1]; H- {Tq — x) n cos <|^,

so dass wir erhalten:

s ^=^ X cos (jzi — Jr©)[T tang^ + (0;„ — AX — x)n + ?/' sec 4^].

Die Formeln bleiben auch gültig, wenn die Beobachtung einer bestimmten

Phase vorliegt. Man hat dann nur für r© und ti die der Phase entsprechenden

Werthe zu setzen.

Bei dem jetzigen Stande der Theorien der beiden in Frage kommenden
Himmelskörper ist der Fehler der Parallaxen jedenfalls sehr klein im Vergleich

zu den Fehlern der Coordinaten, und die Finsternissbeobachtungen können

zur Bestimmung desselben kaum einen wesentlichen Beitrag liefern. Sie

werden daher auch nur verwandt zur Bestimmung der Correctionen der Radien

und der Coordinaten, wenn die Länge bekannt ist oder umgekehrt zur Be-

stimmung der Länge als Function der Correction der Coordinaten. Die Ge-

nauigkeit der Beobachtung der Berührung ist nun abhängig vom Positionswinkel

der Berührungsstelle, also vom Winkel 'i^. Die Beobachtung ist am sichersten bei

centralem Vorübergange, für welchen
•l'
= ist, und wird um so unsicherer, je

näher <j; dem Werthe rb 90° kommt. Sollen also Beobachtungen von ver-

schiedenen Orten oder Beobachtungen verschiedener Finsternisse mit einander

verbunden werden, so ist auf diesen Gewichtsunterschied Rücksicht zu nehmen.

Es ist aber, wenn wir unter A'X die wahre Längendififerenz verstehen,

" n sin (j;

die Zeit zwischen der beobachteten und der berechneten Berührung, andererseits

j. .. ,,. , ,. 11 siniizi — Tt©) ,. , . IT,
ist 71 die stündliche lineare, ttwtzx —m die relative angulare Bewegung

3600 sin 1
o n

in einer Zeitsecunde der beiden Himmelskörper. Demnach ist

m sin (M— iV + ^)\

i(0;;, — A'X— 7^0 + . ,

," n sin ^ )

der Weg des Mondes gegen die Sonne in der zwischen der beobachteten und

berechneten Berührung liegenden Zeit und, da 4» ^er Positionswinkel der Cen-

tralen gegen die Bewegungsrichtung ist,

1/^ .,. rr. m sin {M— N+ ^)\
--(e;„ — A'X— To H- !^ r-j ^1 cos^
X \

^ n sin<\) J ^

der Abstand der beiden Ränder im Augenblick der berechneten Berührung. Die

Beobachtung dieser Distanz wird nun durch die Beobachtungsfehler stets in

gleicherweise beeinflusst; wir erhalten also gleichwerthige Bedingungsgleichungen

durch den Ausdruck
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m sin {M— N+ '^)\

^ n sin^ )

= ^ AX — ^ d{ai — «©) - ^ d{8i — 8®) — {^rl ± A^®) 4- ^ ö'Cttc — ^©)-

Da die Beobachtung der äusseren Berührungen bei Sonnenfinsternissen mit

verhältnissmässig grossen Fehlern behaftet ist, die Beobachtung der inneren Be-

rührungen nur in einer eng begrenzten Zone auf der Erdoberfläche möglich ist,

beschränkt man sich nicht auf die Wahrnehmung dieser Berührungen, sondern

sucht auch in der zwischen ihnen liegenden Zeit die gegenseitige Stellung von

Mond und Sonne durch die Beobachtung zu bestimmen. Man beobachtet dazu

die gegenseitige Lage der beiden Hörner des durch den Eingriff des Mondes er-

zeugten Ausschnitts, indem man entweder mittels des Heliometers den Abstand

dieser Hörner und den Positionswinkel ihrer Verbindungslinie bestimmt, oder

indem man am Fadenmikrometer die Differenz der Rectascension und Deklination

der Spitzen beobachtet. Statt der direkten Beobachtung kann man natürlich die

erforderlichen Angaben auch aus den während des Verlaufs der Erscheinung an-

gefertigten Photographien entnehmen.

Die Formeln für die Ausgleichung der Messungen von Positionswinkel und

Distanz der Hörnerspitzen sind von Wichmann, Astr. Nachrichten No. 787, ab-

geleitet. Nennen wir den Abstand der Mittelpunkte der beiden Scheiben a, die

Positionswinkel im. Sonnen- und Mondmittelpunkte />© bezw. pi, so ergeben die

GAUSs'schen Gleichungen die strengen Ausdrücke

sm^<jsm^(pQ + pi) = sin^{oL'(t, — a.' i) cos ^ {8'@ + 8' i)

sin^G cos\{p(ij -f- pi) = cos^{ai'@ — a' i)sin^{8'(i) — 8' i).

An ihre Stelle können wir mit stets ausreichender Genauigkeit die Näherungs-

werthe setzen

x= asml(pQ) H-^c) = (a'® — a' i) cos^ {8' qj
-4- 8't)

y = acos^ip® + pi) = 8'® — 8' i-

Nennen wir n und N die Winkel, unter welchen die halbe gemeinsame

Sehne im Mond- bezw. Sonnenmittelpunkte erscheint, und s die Länge der ge-

meinsamen Sehne, so ist

s s
sin n = -——

,
sinN= ^—r-

,
or = r'® cos N -\- r\ cos n.

2 r c 2 r ®

Die Winkel n bezw. N sind für das grössere Gestirn stets spitz, für das

kleinere sind sie spitz vom Anfange der Finsterniss bis zu dem Augenblicke, in

welchem die gemeinsame Sehne gleich dem Durchmesser des kleineren Gestirnes

ist, bleiben stumpf, bis die Sehne diesen Werth zum zweiten Male annimmt, und

sind später wieder spitz.

Aus den Gleichungen

/| = {^\ (r® cos iV)2 und r'\ = {^\ (r' ^ cos n)^

ergiebt sich noch

{r'® + r'i){r'(ij — r'c)= <z{r'®cosN— i-\ cos n).

Durch Differentiation der Ausdrücke

^ = 2r'c sinn und r'|, = cj2 _|_ /| — 1i-\<scosn

erhalten wir
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ar'c sinndn = r'® ^r® + (a cos7i — r' {) dr ^ + {r\ cosn — a) dtj

ds = 2r' i cos n dn -+- 2sin n dr i

2r'® <3— r\ cos n r'icosJi — a= cotang n dr® + 2 : dr^ + l cotang n dz
Q J Slfl fl G

= cotang n dr(^ + 2 cotangNdr t^ — 2 —'-
cos Ncotang n d<j.

G G (J

Nennen wir den Positionswinkel in der Mitte der Centralen />q, so ist strenge

^{P® +Pi)=Po + jg««2;>o^^'«l"[l + 2/^«^H(S'®H- S'c)]

Pi — P® = atang^(8'(i) -+- 8'i)smpQ.

Den extremen Werthen a = 32' und ^ (S® -+- 8 j^) = 24° entspricht

i(/® +/ü-;>o = l"-4«>^2;>o-

Diese Differenz verschwindet also hier vollständig. Da nun der Abstand

des Schnittpunktes der gemeinsamen Sehne und der Centralen vom Mittelpunkte

der Centralen
(j= -^ — ri cos n = \ (/-© cos N— r^ cos n)

ist, ist der Positionswinkel der Centralen in diesem Punkte = \ (p® •+ pi)
-+- ^{ro^ cos JV— rc cos n)tang^(8'(i) -+- h\)sinpQ. Der Positionswinkel der ge-

meinsamen Sehne unterscheidet sich hiervon um 90°. Bei der Bestimmung der Ab-

hängigkeit des beobachteten Positionswinkels von den Fehlern der angenommenen

Coordinaten können wir die an ^{p® + p i) anzubringende Reduction als streng

ansehen, weil sie nur wenige Bogensecunden betragen kann. Es ist also

^ X cos pr, — ^ysinbr.
A/ = -^ -^. Die beobachteten Werthe ^ der Sehnenlänge und

p des Positionswinkels führen also zu folgenden Bedingungsgleichungen

GsinpQ = (a'® — o! {)cos\(^'® + l\) acospQ = 8'® — S'c

a = r'o) cosN -{- r\ cos n

(^'© + r\){r'®— r\) , ,. ,^ ^ = ;- ® cosiv — r' i cosn
G

Sq =: 2r' i sin n = 2r'® sinN

j= ^0 4- 2 —'- cotang n dr® -H 2 cotangN dr^
G G

r'®— 2 cos JVcotang n sin p^ cos | (S ® + S'c) ^(a® — a^)

r'®— 2— cos JV cotang n cos p^ d(8Q — 8i)
G

p = pQ — 90° -f- \{r'® cosN— r\ cosn) sin p^ tans; ^ (8'® + 3'c)

H sin V cos pQ cos\{8'(ij H- 8\) d{o.@ — a^)

sin V sinpQ d{8@ — 8i). ;

Dabei ist angenommen, dass die Correctionen sämmtlich in Bogensecunden

ausgedrückt sind. Benutzt man zur Beobachtung ein Heliometer, so hat man in die

Bedingungsgleichungen noch Glieder aufzunehmen, welche auf die persönlichen

Einstellungsfehler und auf die Distanz der Objectivhälften Rücksicht nehmen.

Man vergleiche darüber die citirte Arbeit von WrcHMANN, sowie eine neuere von

AuwERS A. N. 2669.
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Man kann die Beobachtungen auch in anderer Weise verwenden, wenn wir

analog früheren Untersuchungen die Erscheinung auffassen als eine Berührung

des Mondes mit einer verkleinerten Sonnenscheibe. Wir können dann die für

äussere Berührungen aufgestellte Bedingungsgleichung anwenden, wenn wir nur

für den Sonnenradius den verkleinerten Werth einführen. Sei derselbe r'®, so

ist offenbar
rh r'© = (J — r' i = r'® cos N— r\ {\ — cos n).

Mit diesem Werth ist zu rechnen

sinf^ = ± ^ _ u' = z tangf^ H- k secf^

und im Uebrigen sind die früheren Ausdrücke von pag. 765, 793 und 801 zu be-

nutzen. Bei sinf^ gilt das obere Zeichen bis zu dem Augenblick, in welchem

die Phase = 6 Zoll ist, später das untere.

Zur Aufstellung der Bedingungsgleichung für Rectascensions- oder Dekli-

nationsdifferenzen der Hörnerspitzen seien a, d die scheinbaren Coordinaten einer

derselben. Im Uebrigen gelten dieselben Bezeichnungen wie vorhin. Wir finden

zunächst die Länge der Centralen und ihren Positionswinkel im Sonnenmittelpunkte

durch
sin <3 sin p<^ = cos 8'

(^ sin (a' j — a'@)

sin <5 cosp@ = sin (0' i — S'®) + "2 cos 6' j sin S'® siji^ i («' c — «'©)•

Berechnen wir dann die Winkel N und ti wie im vorhergehenden B'alle, so

haben wir auch für die Hörnerspitzen

sin r'oi sin (p(^ ± iV) = cos d sin {a — a'®)

sin r'® cos {p® d= iV) = sin {d — 8'®) H- 2 cos d sin 8'® sin"^ \{a — a'®).

Um nach diesen Formeln d und d zu finden, haben wir zunächst in der

letzten Gleichung das kleine Correctionsglied unberücksichtigt zu lassen und

Näherungswerthe a^, d^ zu berechnen, mit diesen ist dann die Rechnung unter

Mitnahme jenes Gliedes zu wiederholen. Zwei analog gebildete Gleichungen

gelten auch tür den Mondmittelpunkt. Durch Quadriren und Addiren der beiden

Gleichungssysteme, wobei das Correctionsglied fortfällt, da es höchstens Glieder

dritter Ordnung ergiebt, wird

sin'^ r'o) = sin^ (a'® — a) cos^ d -+- sin"^ (8'® — d)

siti^ r\ = sin^ (a'j — a) cos'^ d + sin^ (6' $ — d)

und hieraus durch Differentiation

sin r'® dr(i) = sin (a'® — a) cos^ d d^a.® — a) -\- sin (8'® — d) d{SQi — d)

sin r' i dri = sin (a' i — d) cos^ d d{ai — d) -h sin (8' ^ — d) d (8' i
— d)

(a'® ~ a) cos^ dda-h{o'® — d) dd={a.'@ — d) cos^ dda(i) + (8'® —d) d8(i) — r'^dr^

(a'(j: — a) cos^ dda-i-(o' i— d) dd=^(at.' i — a) cos^ dda.i -+ {8' i —d)d8i —r\drt.

Aus diesen Gleichungen sind da und dd zu eliminiren. Die Aufstellung der

Bedingungsgleichungen ist also nach folgenden Voi Schriften auszuführen:

(j sifip(i) = {ol' i — a'®) cos 8' i

(jcosjf® = (8'(j; — 8'®) + ^i-m8'® cos 8'c (a'® — a\)^ sin l"

(j = r'® cosN + r' i cos n = ?- ® cosN — r ^ cos n

{oberes Zeichen entspricht)

der einen, unteres derj

anderen Hörnersp.t.e. |
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8'i — d 8'® — d p
p = -; q = s =
^ aj — a "^ a© — a p — q

1 '•'® 1 r\

p — q n'(i) — a p — q (j.\ — a

da= {s— l)^(a©— ac)-!-^«© -\-q s sec"^ dd{8® — öj) —pusec^ddr(i, + qvsec'^ddr^

cos^ d
dd= — ö?(a® — «c) + ^^0 — 5-^(8©— 6^) 4- u dr(ij — ?/ ü^rij:.

Bei der Anwendung rechnet man am besten mit den scheinbaren Coordinaten

von Sonne und Mond eine Ephemeride für die Coordinaten jeder der Hörner-

spitzen und ebenso Tafeln der Werthe p, q, r, s, u, v. Man interpolirt dann aus

diesen Tabellen für die Beobachtungszeit des vorangehenden und die des nach-

folgenden Hoines in jeder Beobachtung die Werthe der Coordinaten und der

Coefficienten und erhält die Bedingungsgleichung durch die Differenzen beider

Einzelausdrücke.

Bei der Aufstellung der Bedingungsgleichungen für die beiden zuletzt be-

sprochenen Beobachtungen ist nicht Rücksicht genommen auf eine Correction

der Parallaxen, weil sich die Beobachtungen zur Ermittelung derselben nicht

eignen. Ebenso ist eine Correction der Länge nicht eingeführt, weil man solche

Beobachtungen in der Regel nur auf festen Sternwarten ausführen wird. Sollen

diese Correctionen indess eingeführt werden, so hat man, wie im Artikel

»Parallaxe« ausführlicher dargelegt wird, wenn unter a, 6 die geocentrischen,

unter a', 3' die scheinbaren Coordinaten verstanden werden undA(a4 — a©) die

stündliche Aenderung der Coordinatendififerenz bezeichnet, an die Stelle von

</(a® — a{) bezw. ü?(S® — Sc) zu setzen

(a© — ac)]</(a©
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centrischen Ort des Sternes, welcher mit dem geocentrischen zusammenfällt, und

dessen Radius gleich ist dem linearen Radius des Mondes k.

Bei der Berechnung verwendet man fast ausschliesslich äquatoreale Coordinaten,

nur für weit zurückliegende Zeiten kann die Anwendung ekliptikaler Coordinaten

von Vortheil sein. Wenden wir also die angegebenen Vereinfachungen an zunächst

auf die BESSEL'schen Grundgleichungen, so erhalten wir folgendes System : 9= Orts-

sternzeit, aj;, Sj, TTf, a^, 8^ geocentrische Coordinaten von Mond und Stern.

X = —. cos 8 1 sin (a j — a^)
SZft TT ^

^ ^ sin T.
^^^^ ^^^ ~ ^^^ ^^^^ ^^'^^ "~ **^ "•" ^^^^ ^^^ '^ ^*^ ^"^^

2 i'^i — «*)]

S = p (1 -h x) cos <p' sin (6 —
(?:j.)

vj T= p (1 4- x) [sin cp' cos 6^ — cos 9' sin o^ cos (0 — a^^)]

k^ = (x - ^)2 ^(y - ri)<

oder auch, wenn /' der Fositionswinkel des Mondmittelpunktes vom Stern aus

gesehen ist,

k sinP ^= {x — ^) k cosF= {y — t)).

Für die Anwendung zur Vorausberechnung berechnet man die Werthe x, y,

^ und q für einen bestimmten Zeitpunkt, wozu am bequemsten der Augenblick

der wahren Conjunction von Mond und Stern dient. Mit den für denselben

Zeitpunkt berechneten stündlichen Aenderungen findet man dann die einem

beliebigen Zeitpunkte entsprechenden Werthe. Als Zeiteinheit dient die Stunde

mittlerer Zeit; das in den Differentialen von ^ und r) vorkommende Differential

-7— entspricht daher dem Verhältniss der Sternzeit zur mittleren Zeit, und es ist

log —j- = 0'00119. Um es aber auf die lineare Einheit zu reduciren, tritt noch

der Faktor 15 • GO • 60 si^i 1'' = JV Zog 9-4:1797 hinzu. Bei Vorausberechnungen

können wir die Refraction vernachlässigen und ausserdem die Sinus der kleinen

Bögen mit den Bögen selbst vertauschen. Unter Beibehaltung der in den

Ephemeridensammlungen allgemein üblichen BESSEL'schen Bezeichnungen er-

halten wir demnach folgendes Formelsystem:

Aac, Aöif Aenderungen der Coordinaten des Mondes in F' m. Z. /ogX =9"4191G

«l — a* . ^<L
— S*

,, '^^^ 5 1 '
1 A <N/ = cos Ol ^ = p = lliXi ? = — Aöj

"^i "^i
"

I >^ i

?/ =: p crs 9' sin (0 — a^) z' = p [sin 9' cos 8^ — cos 9' sin 8^ cos (0 — a^")]

?/'= X p cos 9' cos (0— a^) v'= X p cos 9' sin S^j. sin (0 — a^j.)

p — ti = M sinM p' — it = ;/ sinN

q — V ^= m cosM q' — v' = n cos JV

/i'2 = imsinM -V- tnsinNf -\- (jncosM-\- t n cos N)''

m
sin ^ =-

1; {sinM— N) ('j/ 1. oder 4. Quadrant) log k = 9-43543.

Mittlere Ortszeit der Berührung:

tn kT = Tq -^ M — - cos {M— iV) qr - cos <j;.

Fällt Tq, die mittlere Zeit des Ephemeridenortes , für welche die Elemente

gelten, zusammen mit der Zeit der wahren Conjunction, so ist p = Q, ist die

Tq entsprechende Sternzeit des Beobachtungsortes. Zur Erlangung hinreichend

genauer Werthe für T ist eine mehrfache Näherung auszuführen. Mit den der
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Ephemeride entnommenen Wertben der Elemente führt eine erste Näherung,

wenn cos '^ <. 1 bleibt, auf zwei Werthe des T, von denen der kleinere dem Ein-

tritt, der grössere dem Austritt zugehört; sie seien T^ und Te- Bleibt in der ersten

Näherung stwi^ > 1, so rechnet man mit dem einzigen «{> = 90° entsprechenden

Werthe T weiter. Für die zweite Näherung setzt man

und rechnet mit dem zu 7) gehörigen Werthe 02 neue Werthe von u, v, ti\ v'
',

worauf dieselbe Rechnung wie vorhin zu verbesserten Werthen für den Eintritt

und in analoger Weise für den Austritt führt. Bleibt auch in der zweiten und in

etwaigen weiteren Näherungen sin <]>>!, so findet eine Bedeckung überhaupt

nicht statt.

Um die Rechnung abzukürzen, kann man zweckmässig von einem rohen

Näherungswerthe für T ausgehen, nämlich von der genäherten Zeit der schein-

baren Conjunction am Beobachtungsorte. Da für diese Zeit P ^3= oder = 180°

sein muss, lauten die Bedingungsgleichungen

d^ k = q — V -{- {T - M — Tq) {q' — v').

Da Tq zusammenfällt mit der Zeit der wahren Conjunction, ist / = 0, und

wenn wir für />' seinen mittleren Werth 0'5646 setzen:

r—T -u M u- p cos y' sin (0 — a*)
~ -^ "^ 0-5646 — Xp cos 9' cos (0 — a*)

'

Für einen bestimmten Beobachtungsort kann man hiernach eine Tafel mit

— a* = dem Stundenwinkel als Argument berechnen, der man sofort einen

Näherungswerth T entnimmt, der nun bei der zweiten Näherung schon zu meist

genügenden Werthen für die Berührungszeiten führt. Im Anhange des »Berliner

Jahrbuchs« findet sich eine Hilfstafel, die mit den Argumenten cp' und (0 — a*)

die Correction von Tq -\- ^X ergiebt.

Aus den Gleichungen

k sin F= msinM + (T — A X — Tq) n sin N
kcos P= mcos M+ (T— M — Tq) n cos N

folgt durch Einführung der oben gefundenen Werthe von T— Tq und des

Hilfswinkels (|i

k sin P= k sin [^ =p N)
k cos /*= =j= /^ d:(?5 (4» =F ^)i

folglich ist

P= 180° —{^^ - N) oder = <j; + iV

da dieses der Positionswinkel des Mondmittelpunktes vom Stern aus ist, erhalten

wir den am Mondrande gezählten Positionswinkel der Ein- und Austrittsstelle:

Eintritt Q = N—^ Austritt <? = 180° + A^ -^ f
Es sind nun noch im folgenden die für die Anwendung ekliptikaler Coor-

dinaten erforderlichen Formeln zusammengestellt, die sich in ähnlicher Weise

aus den allgemeinen Gleichungen der HANSEN'schen Theorie ergeben.

Xq = -^^—^ cos^^ yQ = ^^~^*
x' = — cos ^i Ml y = — Aßc

T^l "Kl Tic
'

TT^

n sinN= x' n cosN= y' JV' = JV — ^

sin e cos a*
/a«^ q = ^i :

-.—

S

:

* ^ cos e cos Oa. -+- S/n e stn 0^ sm a
jij

jt-fi- lAjt
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Kürzester Abstand Zeit des kürzesten Abstandes

Y = — .To cosN 4-
j'o

sin N x = T^— - {x^ sinN ^- y^ cosN)

// = p cos 9' sin (0 — a^) ti' = [9-4191 6] p cos 9' cos (0 — a^)

z; = ^sincif' cosh^ — p<-<7^ (f'sino^ cos (0 — a^j.) z;' = [9'41916] pcos'f sin8^sin{Q — a^)

— -{ cos N' — u = asinA nsinN' — u' = b sinB

7 sinN' — V = a cosA n cosN' — v = b cos

B

k sin p = asinA -\- b {T— A X — x) sinB

k cos p = a cosA -\- b{T — AX — t) cosB

a a k
sin <^ — j sin{A — B) T = t -h iM — j cos (A — B) ^ -j cos <\).

Die Ephemeridensammlungen
,
geben die Elemente der Sternbedeckungen nur

iür die helleren Sterne. Will man systematisch Sternbedeckungen beobachten,

so wird man sich nicht auf diese beschränken können, sondern auch schwächere

Sterne mitnehmen. Man berechnet sich dann für den Beobachtungsort Tafeln,

aus denen man mit den Argumenten Stundenwinkel und Aequatoreal-Horizontal-

parallaxe des Mondes, die Parallaxe in AI^, Deklinationen und die Correction des

geocentrischen Radius entnimmt. Mit ihrer Hilfe rechnet man eine nach Inter-

vallen von 10"' fortschreitende genäherte scheinbare Mondephemeride. Man bildet

dann mit den scheinbaren Coordinaten des Sternes die Grösse

A2 = (oc^' - a'c)2 cos^ 8\ + (8^' - 8'c)2

für mehrere Zeitpunkte in der Nähe der Conjunction und findet durch Inter-

polation die Zeiten des Ein- und Austritts, für welche A = r'j sein muss.

Statt durch Rechnung kann man die Zeiten auch graphisch finden, indem

man den scheinbaren Weg des Mondmittelpunktes in eine Karte einträgt, darauf

um die einzelnen Sterne mit dem scheinbaren Mondradius Kreise beschreibt

und die Schnittpunkte mit der Bahn des Mondmittelpunktes sucht. Die durch

Schätzung zwischen den berechneten Punkten der Bahn zu ermittelnde Zeit, zu

welcher der Mondmittelpunkt in den Schnittpunkten steht, giebt die Zeit des

Ein- oder Austritts. Auch der Positionswinkel der Berührungsstelle ist der

Zeichnung sofort zu entnehmen.

Für die Aufstellung der Bedingungsgleichung zur Ermittelung der Correctionen

der Elemente aus Beobachtungen von Sternbedeckungen können wir uns gleich-

falls auf die für Ränderberührungen bei Sonnenfinsternissen aufgestellten Formeln

beziehen. Wegen der weit grösseren Sicherheit, die sich in der Beobachtung

namentlich der Ein- und Austritte am dunklen Mondrande erzielen lässt, ist es

wünschenswerth, noch weitere Correctionsglieder in die Bedingungsgleichung

einzuführen. Wir betrachteten früher die die Lage des Beobachters auf der Erd-

oberfläche bestimmenden Grössen $, -q, ^ als Constanten, soweit sie nicht ab-

hängen von der Länge. Wir haben jetzt noch die Abhängigkeit dieser Grössen

von der Gestalt des Erdkörpers und der Polhöhe hinzuzufügen. Wir haben also

die Differentiale dm und dÄI zu bestimmen durch vollständige Dififerentiirung der

Gleichungen
m sin M = Xq — $ ni cos M= y^ — t],

und es treten daher zu den Gliedern der früheren Gleichung hinzu die Ausdrücke

H sec <i^ sin {N— <]^) dl + — sec 'i^ cos {N — <]>) ^/rj.

In den Ausdrücken

^ = p cos 9' sin (0 — a^)
Tl

=^
P ^^^ ?' ^^^ ^* — P ^^-^ ?' ^^^^ ^* ^'^^ (® ~ °'*)
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seien ^p, ^cp' die Correctionen der angenommenen Werthe von p und cp'. — a^j.

ist der Stundenwinkel des Sternes im Augenblicke der Bedeckung gerechnet

vom geocentrischen Zenith aus. Die Beobachtung ergiebt 6 — a^ bezogen auf

das scheinbare Zenith. Nennen wir also dV die Abweichung des geocen-

trischen Zeniths vom scheinbaren in Länge, positiv, wenn das geocentrische

östlich vom scheinbaren liegt, so ist dV die Correction des Stundenwinkels.

Wir haben nun

di, = —dp— p sincf' sin (0 — a^j.) drf' + p cos 9' cos (0 — a^) d/'
P

dri= — dp-hp [cos 9' cos 8^ + sin (f'sin 0^ cos (0 — a^^)] d(f' -\- p cos cp' sin 0^ sin (0 — a^) di'.

.

P

Es ist demnach zu der früheren Bedingungsgleichung hinzuzufügen

H— sec^ [sin {N — <]f)l-\- cos {N — 41) t^] — dp

— — sec'i^[psin(^'sin(ß—a.^)sin{^N—'\>)—p[cosr]ii'cosh^-\-sin^'sinh^cos{ß - a.i^]cos{N- '\')\d(^'

H sec <i^ p cos cp' [cos (0 — a^) sin {J\' — ^) -\- sin 8^ sin (0 — a^) cos {N—
(J;)]

dT

.

Der Coefficient von dp gestattet noch eine Umformung. Wir haben fest-

gesetzt, dass der Hilfswinkel (|^ für den Eintritt im 1, oder 4. Quadranten, für

den Austritt im 2. oder 3. Quadranten gewählt werden soll. Führen wir in die

Grundgleichungen
k sin p = m sinM \- {T— A X — Tf^)n sin N
kcos p= m cos M-\- {T—M — TQ)n cos

N

ein sin <> = -7 sin{M—N) und {T— AX — T^^) = — -cos [M—N) — - cos «];,

so folgt

k sinp = k sin (tj; — N), k cosp = — k cos [^ — N) also p = 180° —(«]; — iV).

Da p der Positionswinkel am Sterne ist, so ist also der Positionswinkel des

Sternes am Mondrande beim Ein- und Austritt = JV— ^. Im Augenblicke der

Berührung ist folglich

ksin{^ — JV) = X — ^ = Xq -^ (0;„ — M — Tq) n sinN ~ k

— k cos (<\) — JV) = y — ri = Jq -{- {Q„, — AX — Tq) n cos JV— r]

und es wird hieraus

sin {JV— <\>)^ -\- cos {JV— ^) Ti
= Xq sin {JV — <\>) -^ y^ cos {N — <^)

-+- (0„, — A\ — TQ)ncos'^ -h k. ^ ^

Dieser Ausdruck kommt nun auch im Coefficienten s von dn vor, so dass

also beide Correctionen nicht von einander getrennt werden können, wenn nur

Beobachtungen von einem Erdorte vorliegen.

Die Aufstellung der Bedingungsgleichungen ist demnach in folgender Weise

vorzunehmen:

= Ortssternzeit der Bedeckung, 0„; = mittlere Ortszeit der Bedeckung,

Tq genäherte mittlere Zeit des Ephemeridenortes für den Augenblick Q„i

^ sin {oLi — olJ)

Xf. = cos 81 ^^^ —
"

SZ71 7C i

y^ = 7?^" [^^'^ (^^ ~ ^*) -•- [4-3845] (ac — a^)2 cosh^ sin 8^.
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:*:', y Stündliche Aenderungen von x und y für den Augenblick Tf.. Man ent-

nimmt Xq, y^, x\ y' durch Interpolation aus für fünf T^^ symmetrische umschliessende

Zeitpunkte berechneten Werthen von x und y.

AsinB = p sin tp'

AcosB = p cos 9' cos (0 — ajj.)

^ = p cos 9' sin (0 — «jj.) -H Corr. weg. Refraction (pag. 769)
T) = ^i/;^ (B —0^) ,, „

:=Acos{B-8^)
msinM= Xq — % nsinN=x^
mcosM= yQ — 75

ncosN=^y'
. , ^i . ,,^ ,^ Eintritt <h 1. oder 4. Quadrant

t = ^ ^-, -^ = - {cos(AI— JV)-{-- cos 'h}
n sin t|i n \ ^ ' m ^)

3600 . sin 1"
X = ;

n • sm TT i

p = Tf.coshi ^^f^ {^— '\))sec^]^ q= f.cos (N — 4^) sec i\i

r ^ %sec^ s= Y.sec<]^ \xq sin{N— <\i) +_yy cos{N— <]^) — tn cos <^-\- k\

u = *.sinT:^sec'}^p\sin'^^sin{^—'j.^$in{N- ^^—\cosr:f\i)sh^-¥si7i^'sinh^cos[^-rk^cos{^N—<]^^'\

V = v.simzi sec<ifpcos<f'\^cos (0 — a.^) sin {N— '\) -\- sin 8^ sin (0 — a^j.) cos {JV— i\i)]

0'« — Tq-\- 3600/= ÄX — päioLi — a^) - qä(8i — 0^)— räri

s cosTZi dizi + sin tt^ ~"
<^P — ^' ^^' + '^ ^^'

Um die Bedingungsgleichungen gleichwerthig zu machen, genügt es wieder,

sie durch r zu dividiren. In der Gleichung bedeuten dr^ und di: j die Correctionen

des wahren Mondradius und der wahren Mondparallaxe im Augenblicke der

Beobachtung. In dieser Form wären die Gleichungen also aufzustellen, wenn

es sich um über einen engbegrenzten Zeitraum, etwa über die Dauer einer totalen

Mondfinsterniss vertheilte Beobachtungen handelt. Hat man Beobachtungen, die

über einen längeren Zeitraum ausgedehnt sind, so muss man die Correction der

mittleren Werthe des Radius und der Parallaxe suchen. Seien dieselben dr^

und diZQ, so ist

sin ri ^ simzi
, , ,

sin u c .

dri = —. dr^ = —. «/-„ und dKf = — 071«.

An die Stelle der Glieder

— r dri -\- s

treten die folgenden:

— r' drr

cos 71 j dj: ^ -I- sifi ti ;j
— ü^p

' cos ttq ö^ttq h- siti tiq— dp
,

worm
3600 • sin 1"

n sin ttq

r' = x' sec <|>
j' = x' sec <]^ [xq sin {N— <i/} -+- j-q cos {N— (];)

— tn cos <]; H- k].

In dieser Form sind die Gleichungen in den neueren Arbeiten namentlich

von Küstner, L. Struv^ und Battermann, auf die im Artikel »Parallaxe« noch

zurückzukommen ist, angewandt. Man kann aber auch nach Bessel's Vorschlag

die Bedingungsgleichungen so aufstellen, dass sie die Correction der Gestalt des

Erdkörpers ergeben. Nennen wir e"^ die Excentricität des Erdkörpers, also
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^2 _ ^2
, SO sind die rechtwinkligen Coordinaten eines beliebigen Punktes

eines elliptischen Meridianschnittes

cos cp (1 — e'^) sin ^
X =^ p cos cp' = , „ .

-

—

V = 9 sin ©' = "~7~
„ . ^ .

Durch Differentiirung erhalten wir daraus

d ^ cos 9' 1 p2 J'/ä^ cp' ^p j/;^ (p' 1 p2 j'/zzS (p' p ^/;/ cp'

de^~ ^ 2 ^
(1 -^2^2 ^g2 = 2 -^

(1 —^2)2 — 1 — ^2
•

Setzen wir also

so ist

1 _ ^2 - p.

dpcos'X)' 1 .

,
dpsin<p' 1 „ . ,

damit wird nun

und die Bedingungsgleichung lautet

Bm—7*0+3600/= äX—pdiai— a^)— qd{^i— ^^ — rdri+ s cosTzidizi-^ w de'^,

worin nach der Gleichung (*) pag. 810

w = xsec 'i^ simzi \ ß2 [xq sin {N— ^) -t- Jo '^^^ ^-^— ^) — ^'^ '-^^'^ + '^l

— xsedf sin t^i ^ cos 6^ cos {N— t};).

Ist das vom Monde bedeckte Gestirn ein Planet und handelt es sich um
die Vorausberechnung der Momente der Berührungen, bei welcher eine weit-

gehende Genauigkeit nicht erforderlich ist, so wendet man dieselben Formeln

an, die zur Berechnung der Sternbedeckungen dienen (vergl. pag. 807). Es sind

nur folgende Aenderungen vorzunehmen. Die Grösse X ist die Aenderung des

Stundenwinkels des Gestirnes in 1 Stunde mittlerer Zeit. Nennen wir also Aa
die Bewegung des Planeten in AR in V'- mittlerer Zeit ausgedrückt in Zeitsecunden,

so ist jetzt X = 1-00274-15-60-60- sin 1" — 15 • sin 1" • Aa, also

l = Nlog 9-41916 — Nlog [5-86166] Aa.

Der Radius des Schattenkreises ist zu bestimmen aus den allgemeinen Aus-

drücken für Sonnenfinsternisse. Ist - die dem Augenblicke der Bedeckung ent-

sprechende Parallaxe, j der Radius der Planetenscheibe, so wird

r , . r ,
1 ^ , ^

k sin t: ± sin <s

smj = -±L sin Q -\- k sm n, u = —. r— tafigf -\- k =^ k -\ ^ -.—
,

sin TT i
—sm Tc ° sin ti

(j;
— sin ir

, „ . k sin TT zh sin a .

u =^ u — ; tangf = k -{- —r- ^— rc c, sm a — Z^ sin tt.

sin TZi — sin TT

Man setzt daher genügend genau

7. , ,

<^ äussere „
^ = k ± . Berührung.

T-i — TT mnere °

Die genaue Berechnung der Berührungsmomente und die Vergleichung der

Beobachtung mit den Tafeln erfordert die Berücksichtigung der wahren Figur der

Planetenscheibe, die von der Kreisform in Folge von Abplattung und unvoll-

ständiger Beleuchtung verschieden ist. Es sind aber drei Fälle zu unterscheiden :

Die Berechnung der Berührungen des voll erleuchteten Randes der sphärischen

Planeten, also des Merkur, der Venus, des Mars, Uranus, Neptun ist auszuführen

nach den Formeln für Sonnenfinsternisse mit Vertauschung der auf die Sonne
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sich beziehenden Grössen mit den für den Planeten geltenden. Bei den

Berührungen des unvollständig erleuchteten Randes, oder der Ränder der ab-

geplatteten Planetenscheiben und des Saturnsringes, berechnet man zunächst den

der Berührungsstelle zugehörigen Radius. Bezüglich dieser Rechnungen ist zu

verweisen auf Bessel: Ueber die scheinbare Figur einer unvollständig erleuchteten

Planetenscheibe (Astr. Untersuchungen I, pag. 239). Führt man diesen Radius ein,

so ist die Rechnung wieder nach den Sonnenfinsternissformeln auszuführen. Ist

endlich die Bedeckung einer Hörnerspitze der Merkurs- oder Venussichel beob-

achtet, so hat man die Coordinaten dieser Spitze zu berechnen und die Beob-

achtung dann wie eine Sternbedeckung zu behandeln.

Resultate der Beobachtungen älterer Finsternisse.

Die Beobachtungen der Finsternisse, der Sonnenfinsternisse sowohl als auch

der Stern bedeckungen, bieten ein vorzügliches Mittel zur Bestimmung genauer

Mondörter. Zur Verwerthung der neueren Beobachtungen dieser Art dienen die

im vorigen auseinandergesetzten Methoden. Während diese Beobachtungen in der

Jetztzeit aber nur eine verhältnissmässig untergeordnete Rolle neben den Meridian-

beobachtungen spielen, sind wir für die ControUe unserer Mondtafeln für weiter

zurückliegende Zeiten auf sie allein angewiesen. Die wichtigste Frage, die auf

diesem Wege zu entscheiden ist, ist die nach den säcularen Aenderungen der

Bewegung des Mondes. Halley hatte zuerst durch eine Vergleichung neuerer

Mondbeobachtungen mit denen der Araber gefunden, dass eine Vereinigung beider

nur möglich sei durch die Annahme einer Acceleration der mittleren Bewegung

des Mondes. Zu denselben Resultaten haben auch alle späteren Vergleichungen

der auf neueren Beobachtungen ruhenden Mondtafeln mit den alten Beob-

achtungen geführt. Die säculare Acceleration ist angenommen in T. Mayer,

»Tabulae motuum solis et lunae« =9"'007, in Bürg, »Tables de la Lune« =10"-5,

in BuRCKHARDT, »Tables de la Lune« =9""0. Alle diese Bestimmungen beruhen

auf Beobachtungen, da es den Bemühungen der Mathematiker nicht gelang, sie

aus der Theorie, die die Constanz der mittleren Bewegung fordert, zu erklären.

Erst Laplace entdeckte die Ursache der Erscheinung in der Abnahme der

Excentricität der Erdbahn, durch die eine vom Quadrat der Zeit abhängige

Beschleunigung der Mondbewegung entstehen musste. Er bestimmte den

Coefficienten zu 10"" 18, und da auch Plana und Damoiseau zu nahe überein-

stimmenden Werthen gelangten, schien die Frage entschieden. Sie wurde aber

von neuem wach, als Adams zeigte, dass der LAPLACE'sche theoretische Werth

bei strengerer Durchführung der Rechnung auf 5"'78 zu verkleinern sei, ein

Werth, mit dem eine Darstellung der alten Finsternissbeobachtungen unmöglich

ist. Die auf anderen abgeänderten Wegen gefundenen theoretischen Resultate

von Adams, Delaunay und Cayley zeigten, dass in der That die Theorie den

kleineren Werth fordert. Das schliessliche Resultat von Delaunay (Compt.

rend. 82, pag. 495) ist 6"'176.

Die DAMOiSEAu'schen Mondtafeln sind mit den alten Finsternissbeobachtungen

verglichen durch J. Zech (Preisschriften der Fürstlich jABLONOwsKi'schen

Gesellschaft Nr. III u. IV). Die HANSEN'schen Tafeln sind in ähnlicher Weise

verglichen durch den Autor selbst in seiner: »Darlegung der theor. Berechnung

der in den Mondtafeln angewandten Störungen«, dann noch durch Airy (Mem.

of the Royal Astr. Soc. 26, pag. 152) und besonders durch Nkwcomb (Astron.

Papers of the American Ephemeris I). Die Untersuchungen bestätigten stets,

dass der kleine theoretische Werth nicht genüge, und dass noch eine weitere

Valkntiner, Astronomie, l. .52
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Störung vorhanden sein müsse. Diese glaubte schon Delaunay (Compt. rend. 6i,

pag. 1023) in einer Verzögerung der Rotation der Erde unter der Wirkung der

Fluthwellen suchen zu müssen, und in dieser Richtung bewegen sich auch die

neuesten Untersuchungen (vergl. besonders G. H. Darwin, Astr. Nachr. 96,

pag. 217).

Neben dieser Acceleration der mittleren Bewegung sind nun in der Bewegung

des Mondes noch andere Ungleichheiten langer Periode enthalten, deren

Bestimmung weit zurückliegende genaue Mondörter erfordert. Solche Oerter

lassen sich in genügender Weise aus den Beobachtungen der Araber und der

Astronomen des Mittelalters erhalten. Die alten Sonnen- und Mondfinsterniss-

beobachtungen gestatten dagegen nur eine ziemlich unsichere Verwerthung, da

nur für wenige derselben die Zeit- und Ortsangabe und die Beschreibung genügend

genau ist, um eine sichere Identificirung zu gestatten und eine Bedingungs-

gleichung für die Correctionen der Coordinaten des Mondes aufzustellen. Vor

allem muss man sich beschränken auf die Verwendung totaler oder nahezu

totaler Sonnenfinsternisse, da nur bei diesen die Wirkung der Correctionen der

Coordinaten des Mondes gross genug ist, um in den rohen Angaben erkennbar

zu sein. Die Aufgabe, die man zu lösen hat, ist die, solche Correctionen der

Mondcoordinaten zu bestimmen, dass der Weg des Kernschattens sich einem

gegebenen Punkte der Erdoberfläche bis auf eine bestimmte Grösse nähere.

In der BESSEL'schen Theorie ist der Abstand eines Punktes der Erdober-

fläche, dessen Coordinaten in der auf der Kegelaxe senkrechten durch den

Erdmittelpunkt gebenden Ebene |, rj sind, vom Punkte x, y des Weges des

Schnittpunktes der Kegelaxe bestimmt durch

/\2 = (o: - 1)2 + (;; - 7))2.

Sind also x^, y^ die der Zeit Tq zugehörigen Coordinaten, x\ y' die stünd-

lichen Aenderungen und setzen wir wieder

Xq — ^ = m sinM x' -j- = n^ smJV^

dl)

Jo — 1] = m cosM y — ~Jt
^^ ^'^ cosN^,

so ist auch für die Zeit

7"= 7^0 -t- T Ä2 = (w sm M -^xn^ sinN^Y + {m cosM -\- xn^ cosN^y.

Durch Differentiation nach x bekommen wir für jenen Werth, der A zu seinem

tn
Minimum A^ macht, T= — — cos {M— -N-^), und indem wir diesen Werth ein-

führen

A^ = msin {M— N^.

Die Abhängigkeit des kleinsten Abstandes von den Correctionen der

Coordinaten wird also angegeben durch

^A;j, = sin {M— Ny) dm + m cos {M— N^) dM
oder da

mdM=: cosM{dxQ— d%) -~sinM[dy^ — dr\), dm= sin M{dxQ— d^->rcosM{dy^ —d-T\)

ist

dl^^ = cosN^ {dxQ — d\) — sinN^ (dyQ — dr]).

Da wir aus den Beobachtungen nur Correctionen des relativen Mondortes

bestimmen können, die Coordinaten ^ und yj aber nur in ganz geringem Grade
von solchen Correctionen beeinflusst sind, da sie vom Stundenwinkel und der

Deklination des Zielpunktes der Kegelaxe abhängen, haben wir dl und dr^ als



Finsternisse.
,

815

unabhängig von den Elementen der Finsterniss anzusehen. Ist nach den Mond-

tafehi die durch A^ bestimmte Phase sichtbar an dem Orte i, t] und bestimmen

wir die Correctionen d^, dy] und dx^, äy^ derart, dass ^Aj^ = ist, so sieht

nach den verbesserten Tafeln der Ort ^ -h d^, -q -^ df] dieselbe Phase. Nennen

wir wieder q den Winkel, unter welchem vom Zielpunkt der Kegelaxe aus der

Bogen zwischen dem Pole des Aequators und der Ekliptik erscheint:

tang q = tangzcos'k® {q I. oder 4. Quadrant)

so haben wir als Ausdrücke der Coordinaten nach pag. 766 und 770

j-m(Xc — X©) 5m(ßc— ß®) .

X = COSViir ^—7 r COS q — . , r Sin q
'
'

sinir^ti — 1:®) ^ stni^K^ — 11®)

^ sin('k(i — X®) . sin\^t — ß©)
^ ^ sin\TZi^— TT®) sinijz^ — tc®)

Führen wir die Differentiation aus und setzen ein in den Ausdruck für ^/A;j.,

so entspricht der Bedingung d/\^= die Gleichung:

A> ^E Ar ^ /AT , ^^i-ßc d{l i — X®) . ,,.
, , ^(ßc — ß®)

cosJV-, d\— sin N. di\ = cosiN. -h q) -r—,—

^

r— — sin (iv, + q) -^—, r
1 ^ '

V 1 -/^ 5m(uc TT®) ^ ^ ^^Sin{TZl IT®)

— [^0 ^^-^ (^'^1 + ^) — Jo ^^^^ (^1 -+- ?)] ^^^^^^ (^c — ^©)
sin (^^ — tc'®)

Es sind nun noch die Correctionen ^X, ü?ß zu verwandeln in Correctionen

der Bahnelemente. Beschränken wir uns auf eine Correction der mittleren

Länge / beim Monde, so können wir, wenn AX die den Tafeln entnommene

stündliche Aenderung der scheinbaren Länge des Mondes zur Zeit der Finster-

niss in Bogenminuten ist, eine Grösse, die die ekliptischen Tafeln direkt ergeben,

weil die stündliche Aenderung der mittleren Länge des Mondes = 3'-29 ist, setzen

AX
dXi= dl -^7^; andererseits folgt aus

tang^i = tang i sin (X^ — SC) ^ß = tang i cos^ ßj cos (X^ — SV) (dX^ — dSl).

Da ^ß® verschwindet, erhalten wir mit Beschränkung auf die Correctionen

der Bahnelemente
cos iVj d^ — sin JV^ dr\

1 AX= [cos^iCos{N^ +q)— tang i cos^ ß ^ ^^^(Xc — £l)sin{N^ + ?)
J
^^"(^^^IT^ 3^ ^^

-+- tang i cos"^ 3 j cos Cki — Sl) sin (N. H- q) -^—, r d Sl^ '
' ^^ sm\i^^ — TT®;

— cos^t cos {A\ + q) -T—- —- dX®.
sin (Tt(C — ir®j

Soll aber auch die Correction der Länge des Peiihels der Mondbahn bestimmt

werden, so haben wir aus der Gleichung tang{\i — Sl) = cos i tang u, wo u das

Argument der Breite ist, ^(X^ — SV) = cos i
^^

—

^
du = cos i sec- '^ du.

Nun ist u =^ TZ — Sl -{- V iy: = Länge des Perihels, v = wahre Anomalie) und

V = M-h ^esinM-i- ^e^ sin2M-\- . . . . Also

, ,, du = aiz + dM(l -h2ecosM) — dSl
und daher ^

d\i ^= cosisec"^ ß ^tt h- cosisec'^'^ (1 + 2 e cos M) dM+ (1 — cos i sec"^ ^) d Sl.

Durch Einführung dieser Ausdrücke erhalten wir die Bedingungsgleichung

zur Bestimmung von dr., dM, dSl.

Bei der Ermittelung der Differentiale d^ und dr^ müssen wir uns wegen

Mangels einer genauen Zeitangabe beschränken auf eine Aenderung der Polhöhe.

Die Ausdrücke für i und rj sind:

52*
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I = p cos 9' sin (0 — d) ^ = p ^^i^ ?' <^os d — p cos 9' sin d cos (0 — d).

Setzen wir also

a sinA = p sin 9' sin t a cosA = p cos 9' cos S© + p ^^V^ 9' sin 8© <r<?.r /,

wo / die wahre Ortszeit bedeutet, so ist

cosN^ d\ — sinN^ d-r\=^ — a sin {N^ + A) ^9'.

Die aufzustellende Bedingungsgleichung wird also

^ , _ _ cos (^1 + q)
^^^

d{\i — X®)
_^

^//? {N^ + ^) ^(ßc — ß®)
_

^ a ^/« {N^ + ^) -y^^^ (i^u: — '^®) o, sin {N^ + A) sin (tt j — ti®)
'

^9' bedeutet in dieser Gleichung den auf dem Meridian des Ortes gemessenen

Bogen, um welchen die Curve der Centralität an dem Orte vorübergeht, und um
welchen wir also die Curve verschieben müssen, damit die Finsterniss an dem
gegebenen Orte central werde. Einer Verschiebung der Curve nach Norden

entspricht ein negativer Werth von ^9'. Zur Ermittelung der erforderlichen

Verschiebung haben wir Rücksicht zu nehmen auf die Grösse des Schatten-

kreises, also die Breite der Zone der Totalität.

Bei der Schwierigkeit, aus den Angaben der alten Schriftsteller einwandsfreie

Daten abzuleiten, können die auf ihnen beruhenden Bedingungsgleichungen nur

ein geringes Vertrauen beanspruchen. Man hat daher für den gleichen Zweck

die Aufzeichnungen der Schriftsteller des Mittelalters und die Beobachtungen der

Araber und der Astronomen des späteren Mittelalters herangezogen. Diese

Beobachtungen kann man der ihnen innewohnenden grösseren Genauigkeit wegen

nach den allgemeinen Formeln für Sonnenfinsternisse und Sternbedeckungen

behandeln, indem man die Correctionen der AR und Dekl. verwandelt in solche

der Bahnelemente.

Auf dem angedeuteten Wege sind in den letzten Jahren mehrere Versuche

gemacht, durch Ermittelung empirischer Correctionen der Elemente der Mond-

bahn einen engeren Anschluss der HANSEN'schen Mondtafeln an die Beobach-

tungen zu erreichen. So enthalten Oppolzer's Syzygien tafeln solche Correctionen

die abgeleitet sind aus den im Almagest aufgeführten Mondfinsternissen und einer

Reihe totaler Sonnenfinsternisse aus der Zeit von — 708 bis +1241. Eine

weitere sehr umfassende Untersuchung ist ausgeführt von GinzelI); dieselbe be-

nutzt eine grosse Zahl von Sonnenfinsternissen. Die in der dritten Abhandlung

ermittelten empirischen Correctionen beruhen auf 22 Finsternissen aus der Zeit

von + 71 bis -+ 1385. Diese Correctionen sind von Schräm'^) in Tafeln gebracht,

mit deren Hilfe man die Angaben des OppOLZER'schen Canon der Finsternisse,

der direkt auf den Syzygientafeln beruht, sehr bequem so corrigiren kann, dass

sie diesen neuen Correctionen entsprechen. In einer weiteren Arbeit Ginzel's^),

deren Veröffentlichung nahe bevorsteht, sind diese Correctionen verglichen mit

den alten Ueberlieferungen. Es zeigt sich, dass durch dieselben eine sehr be-

friedigende Darstellung erreicht ist, so dass der völlige Anschluss der alten Beob-

achtungen an die des Mittelalters und der Jetztzeit erzielt ist. In der Arbeit

') F. K. GiNZEL, Astronomische Untersuchungen über Finsternisse. I.— III. AbhancU. Sitrb

der k. Akad. der Wissensch. LXXXV, 3; LXXXVIII, 2; LXXXIX, 2. Wien.

2) R. Schräm, Reductionstafeln für den OppoLZER'schen Finsterniss-Canon zum Uebergang

auf die GiNZEL'schen empirischen Correctionen. Denkschriften der k. Akad. der Wissenschaften,

Bd. 56. Wien 1889.

^) F. K. GiNZEL, Specieller Canon der Sonnen- und Mondfinsternisse für das Ländergebiet

der klassischen Alterthumswlssenschaften von 900 v. Chr. bis 600 n. Chr.
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sind auch diejenigen Finsternisse, die sich zur Prüfung der Mondtheorie besonders

eignen, eingehender besprochen. Der Werth der Säcular-Acceleration, der diesen

GiNZEL'schen empirischen Correctionen entspricht, ist 11"*473.

Die zweite Hypothese zur Erklärung des Unterschiedes des theoretischen

und des von Hansen nach den Beobachtungen angenommenen Werthes der

Säcular-Acceleration hat Newccmb^) auf Grund eines sehr grossen Beobachtungs-

materials verfolgt. Newcomb benutzt von den klassischen Finsternissen nur die

im Almagest angeführten Mondfinsternisse, ausserdem die arabischen und mittel-

alterlichen und neuen Beobachtungen. Er leitet aus ihnen Correctionen des

Mondortes für 18 Zeitpunkte zwischen — 687 und -+- 1875 ab. Diese Cor-

rectionen sind in der folgenden Tabelle unter der Ueberschrift B — i? aufgeführt;

sie beziehen sich auf die rein^ Theorie Hansen's unter alleiniger Mitnahme der

von ihm benutzten Säcular-Acceleration von 12""17, aber unter Ausscheidung

eines weiteren empirischen Gliedes, welches von der Venus abhängen sollte.

Um den die Beobachtungen am besten darstellenden Werth der Acceleration

zu erlangen, werden die Unterschiede zunächst aufgefasst als abhängig von

einer Correction der mittleren Länge, einer solchen der hundertjährigen mittleren

Bewegung und schliesslich einer Correction der Acceleration. Die dadurch

erzielte Darstellung ist durch die Columne v der übrig bleibenden Fehler

angezeigt; die Säcular-Acceleration folgt == 8""81. Zur Erklärung der Fehler v

werden die beiden Annahmen gemacht; 1. dass sie nur eine Folge sind von

Ungleichheiten in der Rotation der Erde; 2. dass sie aus Ungleichheiten langer

Periode in der Bewegung des Mondes hervorgehen. Für die erste Hypothese

ist also an die Stelle der HANSEN'schen Acceleration der von der Theorie ver-

langte Werth 6"'1ST^ einzusetzen. Die übrigbleibenden Fehler sind in der Tabelle

unter (B — J?)^ angegeben, während unter A/ die den beobachteten Abweichungen

entsprechenden Fehler der Zeitrechnung stehen. Diese Correctionen müssten

von den Beobachtungszeiten abgezogen werden, um sie auf die bei gleichförmiger

Rotation der Erde stattfindende Zeit zu reduciren. Die Columne (B — ifjg ^^id-

lich enthält diejenigen Fehler, welche in den Beobachtungen übrig bleiben, wenn

man ein empirisches Glied abhängig vom Argumente A =^ 18 V — 16^ — g
(F= Länge der Venus, E = Länge der Erde, g = mittlere Anomahe des Mondes)

eintührt. Die nach dieser letzten Darstellung an die HANSEN'schen Tafeln anzu-

bringende Gesammtcorrection hat den Ausdruck:

— r'-14 — 29"-17 T — 3"-86 T^ - V^ - 0"-09 sinA — 15"-49 ^ö^^,

worin T die Zeit in Jahrhunderten seit iSoo, und V^ das HANSEN'sche empirische

Venusglied ist.

B—R V {B~R)^ ^t B—R V iß—R)^ t^t {B—R)^

—687 -11' +16' -j-38'-6— 70'« 1625 +33"+ 6"-l — 6"-6 +12^ +3"-9

—381 —27 — 7 -^ 9-9 —18 1650 -M8 — 6-9 —19-0 -f-35 —2-2

—189 —20 — 4 +9-6 —17 1675 +15 — 7-4 —18-6 +34 -0-3

+ 134 —16 — 6 +3-5—6 1700 +16 — 3-6 —13-5 +25 +1-0

850 — 4-4 — 2-4 — 0-2 1725 +16 — 0-3 — 8-6 +16 —0-8

927 — LI + 0-3 +2-1—4 1750 +19 + 6-4 0-0 —0-8

986 — 4-8 — 3-8 — 1-3 + 2 1775 +21 +12-5 + 8-4 —15 +1-6

1800 +15 +11-1 + 9-5 —17 +0-6

1825 +2 +3-0 +4-4 — 8 -1-9

1850 —11 — 4-6 0-0 +0-2

1875 —28 -15-8 — 7-6 +14 +0-2

') S. Newcomb, Researches on the motion of the Moon. l'art 1. Washington i878.
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Die Fehler v zeigen, dass die jetzige Mondtheorie die Beobachtungen nicht

darzustellen vermag, welchen Werth der Säcular-Acceleration wir auch annehmen

mögen. Die Fehler A/, die der Hypothese einer ungleichen Erdrotation ent-

sprechen, würden nicht eine gleichförmige Aenderung derselben, sondern eine

ungleichförmige, sprungsweise erfordern, wodurch diese Hypothese wenig wahr-

scheinlich wird. Die Zahlen der letzten Columne beweisen endlich, dass wir

den Beobachtungen seit 1625 durch die ermittelte empirische Correction und die

Säcular-Acceleration 8""31 genügen können. Mit diesen Annahmen ist aber eine

Darstellung derjenigen Finsternisse, die Hansen zur Ableitung seines Werthes

der Säcular-Acceleration benützt hat, nicht möglich, und es ist daher auf Grund

des von Newcomb benutzten Materials die Frage nicht zu entscheiden.

Planetenvorübergänge.

Die durch die unteren Planeten Merkur und Venus bewirkten partiellen

Sonnenfinsternisse können in derselben Weise behandelt werden, wie die Sonnen-

finsternisse, indem wir die auf den Mond sich beziehenden Grössen ersetzen

durch diejenigen, die sich auf den Planeten beziehen. Der Umstand, dass der

Einfluss der Parallaxe auf die Erscheinung ein weit erheblicherer ist, erfordert

aber doch in einzelnen Punkten eine abweichende Behandlung.

Bezeichnen wir mit r und tz den Radius der Planetenscheibe und die Parallaxe

des Planeten, während wir, wie früher, unter r@, tt© die gleichen Grössen tür die

Sonne verstehen, so muss, wenn der Planet für irgend einen Punkt der Erdober-

fläche die Sonnenscheibe wenigstens berühren soll, der kleinste Abstand der Mittel-

punkte beider Scheiben < r \- r@ -{- tz — tt© sein, analog wie auf pag. 759

für Sonnenfinsternisse. Ist ferner ß die geocentrische Breite . des Planeten im

Augenblick der unteren Conjunction und i' die Neigung der Bewegungsrichtung

des Planeten in Bezug auf den Erdmittelpunkt gegen die Ekliptik, so dass

(pag. 758) lang i' = -rr -r-r— fang i (/^X und ÄX® stündliche Aenderungen der

heliocentrischen Längen) ist, so bestimmt sich der kürzeste Abstand durch

^cosi' und die zu erfüllende Bedingung ist also

^ < {r -h r@ -h -K — Tc®) sec i\

Wegen der Neigung der Bahnen von 7°-0 beim Merkur und 3°*4 bei der

Venus kann diese Bedingung nur erfüllt sein, wenn der Planet sich in der Nähe

der Knotenpunkte seiner Bahn befindet. Die Erde passirt den aufsteigenden

Knoten der Merkursbahn um den 9. November, den absteigenden um den 7. Mai^

den aufsteigenden der Venusbahn um den 8. Dezember, den absteigenden um
den 6. Juni, und es können also Vorübergänge nur eintreten, wenn die unteren Con-

junctionen der betrefi'enden Planeten auf diese Zeitpunkte fallen. Führen wir in

den Ausdruck ß die numerischen Werthe ein, so erhalten wir folgende Grenz-

werthe für ß, denen die entsprechenden Werthe der heliocentrischen Breite b

und des Knotenabstandes hinzugefügt sind:

Merkur Sl V = 8°-4 r = 4"-9 r® = 969"-4 u = 13"-1 tu® = 8"-9

Venus

ö
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Ein Vorübergang findet statt, wenn der Planet zur Zeit der unteren Con-

junction höchstens um den berechneten Bogen vom Knotenpunkte entfernt ist.

Wir erkennen daraus, dass beim Merkur die Bedingungen beim aufsteigenden

Knoten erheblicli günstiger sind als beim absteigenden Knoten, dass also

November -Vorübergänge häufiger eintreten müssen, als Mai- Vorübergänge.

Bei der Venus dagegen liegen die Verhältnisse bei beiden Knoten etwa gleich

.

Bei der weiteren Verfolgung müssen wir daher bei der Merkursbahn die

•beiden Knotenpunkte für sich behandeln, während wir bei der Venusbahn

diesen Unterschied nicht zu machen brauchen. Nach Leverrjer's Tafeln

liegen zwischen zwei aufeinanderfolgenden Durchgängen des Merkur durch den

aufsteigenden Knoten seiner Bahn 87^'969204, während für den niedersteigenden

Knoten diese Zeit = 87''-969046 ist. Die Erde kehrt in dieselben Punkte zurück

nach 365''-254268 bez. 365''-254147. Hieraus folgt, dass Merkur während eines

Umlaufs der Erde vom Knoten der Merkursbahn aus 4-152070 bez. 4-152075

Umläufe ausführt; es kommen
also nahe auf 6 Erdumläufe „ / /
25 des Merkur, und auf 7 der ^,'\ ^^^-.^^

Erde 29 des Merkur. In der

That entsprechen 25 Umläufe

des Merkur beim aufsteigen-

den Knoten 6-021094 Erdum-

läufen. Nach den Sonnentafeln

durchläuft die Erde in dem
Zeitraum von 0-021094 Jahr (A. 230.)

= 7^-7048 einen Bogen von

7° 45'-73. Ist also in Fig. 236 K der Knoten der Merkursbahn, so befindet die

Erde sich, wenn der Merkur in diesem Punkte steht, in E, so dass KE= 7°45'-73

ist. Denken wir uns die Erde ruhend, so bewegt sich der Merkur in einer unter

/' = 8°-4 gegen die Ekliptik geneigten Bahn, der kürzeste Abstand der Erde von

dieser Bahn, d. i. der kürzeste heliocentrische Abstand von Merkur und Erde ist

also smm = sin M' E = sini' sinK E. Durch Multiplikation mit dem Verhältniss

der Entfernungen Merkur— Sonne zu Merkur— Erde= i?:p, erhalten wir schliess-

lich die kürzeste geocentrische Distanz und durch fortgesetzte Addition finden wir

in derselben Weise beliebig viele Durchgänge. So entsteht folgende Tabelle:

Nov. Durchgänge

Mai Durchgänge



B2Ö Finsternisse.

Mit Hilfe dieser Tabelle können wir von einem beobachteten Durchgange

ausgehend die folgenden leicht berechnen. Im Jahre 1894 November 10 passirte

Merkur die Sonnenscheibe in einem Abstände von -+- 4' 26". Wir haben also

folgende Durchgänge:

nahe centralen

November 1907

1914

1927

1940

1953

1973

kürzester Abstand 12' 45"
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Conjunction mittl. Länge vom .^ 0° 0' 0"

1 215 31 38

2 71 3 16

3 286 34 54

4 142 6 32

5 357 38 10

Zeit 0/ 0^ 0^^

1 218 16-1

3 72 2-2

4 290 18-3

6 144 4-4

7 362 20-5

Es ist also der Punkt der 5. folgenden Conjunction gegen den der Ausgangs-

conjunction um — 2° 21' 50" verschoben und die Conjunction tritt ein 8-^' weniger

2' 9''"5 nach der ersten. Wir können unsere Aufgabe jetzt also in der Verfolgung

dieser 5 Conjunctionspunkte fortsetzen und haben zu untersuchen, wann die-

selben in Folge ihrer rückläufigen Bewegung von 2° 21' 50" die Knoten der

Venusbahn passiren.

Der Punkt ist bei der 5. Conjunction schon 2° 21' 50" vom Knotenpunkte

entfernt, er kann also, da nach der Tabelle auf pag. 818 der Abstand zwischen

beiden für einen Durchgang höchstens 1°52''5 betragen darf, nicht mehr zu

einem Durchgang Anlass geben. Die rückläufige Bewegung führt nun oftenbar

zunächst den Punkt 1 in den gegenüberliegenden Knoten. Dieser Punkt wird

den Abstand vom Knoten = 35° 31' 38" genähert nach 15 x 5 Conjunctionen

zurückgelegt haben. Wir berechnen also die Zeit und den Ort der 75. und der

einschliessenden auf den Punkt 1 fallenden Conjunctionen. Darauf haben wir

den Punkt 2, der nun wieder in den ersten Knotenpunkt rückt, in derselben

Weise zu behandeln. Schliesslich gehen wir von der Conjunction in mittlerer

Länge mit Hilfe der Tafeln über zu den Conjunctionen der wahren Länge und
erhalten dadurch die folgende Tabelle:

Conjunction
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diesem Durchgang ausgehend, sind in der folgenden Tafel mit Hilfe der Zahlen

für die Conjunctionen 76, 81, 147, 152, 228, 233 die folgenden Durchgänge be-

rechnet.

Tas: des Gregorianischen ^ ^*
, , ,

Datum Länge vom D
Kalend'jrs

2320030-223 1639 Dez. 4 5^'-3 M Z. Paris 358°56'34"

2364408-684 1761 Juni 5 16-4 181 2 22

2367328-419 1769 Juni 3 lO'O 178 49 48

2405866-665 1874 Dez. 8 16-0 1 27 44

2408786-178 1882 Dez. 6 4-3 358 55 37

2453164-639 2004 Juni 7 15-3 181 1 25

2456084-373 2012 Juni 5 9-0 178 48 51

Die so gefundenen Conjunctionszeiten können natürlich nur genäherte sein, da

zur Berechnung der wirklichen Zeiten die Störungen zu berücksichtigen wären. Sie

genügen aber vollständig; der Fehler der hier gegebenen Rechnung betrug in den

4 beobachteten Durchgängen 1761, 69, 1874, 82: — l^'-5, — 0^'-2, — 0^'-5, -- 0^-2.

Zur genaueren Vorausberechnung auf Grundlage der BESSEL'schen Theorie

der Finsternisse haben wir zunächst die Coordinaten des Zielpunktes der Kegel-

axe, also den aus dem Merkur- bezw. Venuscentrum gesehenen Ort des Sonnen-

mittelpunkies zu suchen. Aus den Sonnen-Tafeln erhalten wir für den für die

Berechnung angenommenen Zeitpunkt T die geocentrische Länge und Breite

der Sonne und den Radiusvector der Erde, und zwar behaftet mit Aberration,

diese Grössen seien X'©, ß'©, i?®. Aus den Planetentafeln erhalten wir die helio-

centrische Länge und Breite und den Radiusvector des Planeten = /, b, R, Es

sei nun Tg die Zeit, die das Licht gebraucht, um von der Sonne zur Erde, Tj

die Zeit, die es gebraucht, um von der Sonne zum Planeten zu gelangen. Wenn

der Beobachter zur Zeit T eine gewisse Stellung des Planeten gegen die Sonne

wahrnimmt, so wird ihm diese Wahrnehmung vermittelt durch einen Lichtstrahl,

der zur Zeit T— Xg von der Sonne ausging und zur Zeit T— Xg H- Xj den

Planeten passirte. Wir müssen also zur Reduction der Beobachtung anwenden

die wahren geocentrischen Coordinaten der Sonne zur Zeit T— Xj und des

Planeten zur Zeit T — T2-hx^. Da die wahren Coordinaten der Sonne zur Zeit

T — X2 gleich sind den scheinbaren zur Zeit T, so erhalten wir aus den Sonnen-

tafeln, wenn wir mit dem Argument T eingehen, sofort die richtigen Grössen

;

sie seien X©, ß©, i?®. Die demselben Zeitpunkte zugehörigen Werthe /, b, R der

wahren heliocentrischen Coordinaten des Planeten haben wir zu verbinden mit

den wahren geocentrischen Coordinaten der Sonne, um die wahren geocentri-

schen Coordinaten des Planeten Xj, ß^, A^ für den Zeitpunkt T zu erhalten. Sind

AX©, Aß©= 0, A/?® die Aenderungen in der Zeiteinheit, so ist also

Xi© = X® -+- xg AX® ßi© = ß© ^1© = ^® + xg Ai?©

Ai fö5 ß j sin (Xj — l) r= R^(i^ sin (X^ ® — l)

A, cos^^ cosil^ — l) = R^® cos{'k^® — l) -\- Rcosb

Ai sin ßi
= ^1 © sin ß^ ® -+- ^ sin b.

Sind dann wieder AX^.Aß^, AA^ die Aenderungen der geocentrischen Coordi-

naten des Planeten in der Zeiteinheit, so erhalten wir die wahren geocentri-

schen Coordinaten zur Zeit T — x^ -\- x^, die den scheinbaren Coordinaten

zur Zeit T entsprechen, durch

X=Xi-(T2- Xi)AX ß = ßi-(x2- Xi)Aß A = Ai-(x2-Xi)AAi.
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Mit diesen Werthen ergeben sich nun die für die Berechnung anzuwenden-

den scheinbaren, aus dem Planetenmittelpunkt gesehenen Coordinaten des

Sonnenmittelpunktes ?, 23, di für die Zeit T durch

fÜcos^sin (2 — X) = i?® sin (X® — X)

^cos':öcos (2 — XI = ^® cos (X® — X) — A r^:f ß

^sm^^ = ^® sin ß® — A sin ß.

Verwandeln wir dann die Länge und Breite ? und JÖ in äquatoreale Coor-

dinaten, so sind dieses die in den Grundgleichungen der Theorie auftretenden

Grössen a, d, die AR und Dekl. des Zielpunktes der Kegelaxe.

Die Berechnung der Coordinaten x, y, z des Planetenmittelpunktes und \, t\, C

des Erdortes in dem der Darstellung zu Grunde liegenden Coordinatensysteme

ist in derselben Weise auszuführen, wie bei den Sonnenfinsternissen.

Nennen wir r^® bezw. r'^ die Radien der Sonnen- bezw. der Planeten-

scheibe, wie er in der mittleren Entfernung der Erde von der Sonne erscheinen

würde, so dass also r^ = 959"-63 (Auwers), r^ = 3"'34 (Leverrier) für Merkur

= 8"'40 (AuwERS) für die Venus zu setzen ist, so ist der Oefifnungswinkel des

Schattenkegels gegeben durch

sin r^ =fc sin r^®
sinf = R {R = Radiusvektor des Planeten)

und der Radius des Schattenkreises in der durch den Erdmittelpunkt gehenden

zur Kegelaxe senkrechten Ebene:

, ( . , sin r^ \
u' = \z sinf H p„ p- ) secf.

\ sin 8 -(So/

{sinr'^ ist der lineare Radius des Planeten), z ist nun hinreichend nahe

gleich dem Abstände des Planeten vom Erdmittelpunkt, also = i?® — i? = A

damit erhalten wir dann

( ^ R(^
sifi r 1

sec f

R """
' ) sin 8"-85

"

Diese Ausdrücke dienen zur Berechnung der Ränderberührungen.

Handelt es sich um die Berechnung einer bestimmten Entfernung der Mittel-

punkte des Plane-

ten und der Sonne,

so ist ein anderer

Werth einzuführen.

Es sei in Fig. 238

S der Sonnenmittel-

punkt, F der Mittel-

punkt des Planeten,

O der Erdort. SFB
ist die Z-hx& des

Coordinatensystems.

Die Entfernung der

beiden Mittelpunkte

erscheint für den (A. 238.)

Beobachter unter dem Winkel <^ F' O S = a. Da EF= z ist, wird

tang <j = ^ang (< £F0 -- <£S O)

tang ESO =also da tang EFO =

tang a = -

z-l und
z — ^-^R ist

uR
^2 H- 7?) — C (2 2 4- ^) -t- ^2 4_
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Entwickeln wir diesen Ausdruck zu

uR ( ^
1z ^ R C^ + 2^2 \

*^''S- = ,^, ^ K^ V
+^-(^ +^) ~ VC^^R) + • -j'

und setzen die Maximalwerthe ein, so ergiebt sich, dass bei Venusdurchgängen

das zweite Glied des Klammerausdruckes für den Werth des a höchstens 0""19,

das dritte nur 0""011 ausmachen kann. Bei Merkursdurchgängen sind die Werthe

noch kleiner. Wir können also das letzte Glied fortlassen, und im zweiten z

durch A und z + R durch i?© ersetzen und haben

uR^ Ä i?®

A R
Die Maximalwerthe der Faktoren — und —^ sind bei Venusdurchgängen

z z -^ R Ob
.y^r 22'*65 bezw. sec^^'bX. Bei der Kleinheit von er können wir dieselben also

= 1 setzen und haben schliesslich:

uR 1

tang (T = Ä"
i? . — aA H- i? . ^ ""^ ^^^li ^^''^^ CT [Ä . i?® — C (A + R®)\

Q ist die Entfernung der Mittelpunkte der beiden Scheiben. Führen wir an

Stelle derselben die Entfernung s' der Ränder ein, so ist

Distanz vom nächsten Sonnenrande = kleine Distanz a' = (r© d= r) — q

,, ,, entferntesten „ = grosse „ ^= q -\- (r® =b r),

also

(j = ± (r® rt r) zp j' und hinreichend genau tangn = ± tang {r(i^ =h r) zp tangQ*

u = ±^[^R^~l{^ + R^)] [tang (r® ± ;-) - /a;/^a'].

Weil nun für a' = dieser Ausdruck des ti übergehen muss in den für

Ränderberührungen, dürfen wir diesen an Stelle des ersten Theils setzen. Die

lineare Einheit in A, R, i?® ist die mittlere Entfernung der Erde von der

Sonne, die in C der Erdradius. Diesen letzteren behalten wir als Einheit bei und

erhalten also:

u = u'-K tangf + (^^ - C (A + v?e)) ^ ta„e .\

oder wenn tt, tt® die Parallaxen im Augenblick der Beobachtung sind

.. ^ 1 ^^'« 8"-85
, ^ , . . ,,1

=^ u — C tangf -jz —.
:

1 — ; isin tt + sitj- tt®) -= tanga^•' ^^ sin TZ sin TT® '
^ '^ R *

Wir können nun die für die Vorausberechnung der Erscheinung eines

Durchganges nöthigen Formeln zusammenstellen. Wir benutzen dazu das System,

das auf pag. 775 für die Berechnung der Grenzcurven einer Sonnenfinsterniss auf-

gestellt ist.

Es werden den Tafeln für 3 oder 5 die Zeit der Conjunction symmetrisch

umschliessende Zeitpunkte T die scheinbaren geocentrischen Sonnencoordinaten

X®, ß®, R(i) und die wahren heliocentrischen Coordinaten des Planeten /, b, R ent-

nommen und mit diesen nach den Vorschriften auf pag. 822 die scheinbaren

geocentrischen Coordinaten des Planeten X, ß, A, sowie die Coordinaten des

vom Planetenmittelpunkte aus gesehenen Sonnenortes i', ^ gerechnet und dann

die 2 und 33 entsprechenden äquatorealen Coordinaten a, d gesucht, und

«0 — a = ^a gesetzt. Die mittlere der Zeiten Z' sei Z'q, tt, t:® seien die

Parallaxen des Planeten und der Sonne im Augenblick der Beobachtung, t die

wahre Ortszeit der Beobachtung.
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1

Sin TT

cos ß sin (X — 2)

y = —.— sin (ß — 33)
Stn TT

^^

^ cos (ß - S)

^', j;' stündliche Aenderungen von x und y
tangq = iangzcosX® (^ im l. od. 4. Quadranten)

« sinN= x' n cosN= _y'

i\^' = iV^— ^

Kürzester Abstand 7 =J^o -^^^-^— ^o «^«^-^^

Zeit des kürzesten Abst. t — T^ — - {x^ sinN -\- y^cosN)

Merkur 5/ä/,= [7-6691861] -^ Venus 5/«/, = [7-6714621] ^

sinfi = [7- 6661629«] -^ «Vz/- = [7' 6638588«] ^
r . ^ 0- 37740]

.. =[^^^^^/+0-94915j '^'^
"M-rkur~|

Venus J

p cos
(f'
= cos(fi^ c sind^y = sind

p .r//^ (p' = (1 - a) sin cpj ^ r^^ ^0 = (1 — a") cos d

cos'Qq = j'/ä^j^ sint'f^ + ^(?.y<pj c,-^5</q cos {f -\- Aß)

sin^Q cosr\Q = 5m cpj cos d^ — cos
(f^

sin d^ cos {t -{- IIa)

u = ?^' — c cos Z,Q tangf (Ränderberührungen)

^u' -c cosl^tangfz^
[ ^-^^

gM.g^ - cosi^ ^^
®

J
-^ ^^^'^ '' (Distanz a')

u sifip = — 7 cos N' + (/ — AX — x) n siuN' — sin Z,q sin tj^

u cos p = 7 sinN' + (/ — AX — x) « cos N' — sin l^cos tj^.

Mit Hilfe dieser Elemente und Grundgleichungen ist nun die weitere

Behandlung der Aufgabe der Berechnung der Grenzcurven und der Curven

einer bestimmten Distanz ganz nach den bei den Sonnenfinsternissen aus-

einandergesetzten Formeln zu lösen.

Der grosse Werth der Planetenvorübergänge beruht, wie im Artikel »Paral-

laxe« ausführlicher gezeigt wird, in der durch dieselben gebotenen Gelegenheit

zur Bestimmung der Sonnenparallaxe. Um zu sehen, wie die Genauigkeit der

Bestimmung dieser Grösse aus den Beobachtungen für verschiedene Punkte der

Erdoberfläche sich ergiebt, haben wir in unserer Gleichung die lineare Einheit,

den äquatorealen Erdradius p^,, in den betreffenden Gliedern wirklich einzuführen,

da ja die Aufgabe in der genauen Bestimmung des Verhältnisses dieser Einheit

zur mittleren Entfernung der Erde von der Sonne besteht. Wir unterdrücken im

Ausdruck von u die Glieder ^^tangf und ^^tangQ, die den anderen Gliedern

gegenüber sehr klein sind, und haben so die Gleichungen

1 A-i?®

u sin {p — 7)) = — 7 cos {N' — tj) + (^^ — AX — x) n sin {N' — rj)

u cos {p — Yi) = 7 sin {N' — 7)) + (/ — AX — x) « cos {N' — ^) — po -^^^ C

Die Abplattung des Erdkörpers ist in diesen Ausdrücken vernachlässigt; es

sind also C, t) Zenithdistanz und parallaktischer Winkel des Zielpunktes der
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Kegelaxe bezogen auf dns excentnsche Zenith. Wir haben diese Gleichungen zu

differcntiiren und dabei nur die vom Erdort und von den Beobachtungsdaten

abhängigen Grössen als veränderlich zu betrachten. Es wird also

_ _ 1
A-Jg® drs'

+ sin 8"-85 R cos'' a'

und nach der 2. und 3. Grundgleichung

du = n cos {N' — p) (dt — dM) — p^ sin C sin {p — fi)dri — p^ cos C cos{p— y)) d^

— sin ^cos {p — V]) d^Q.

Durch Gleichsetzen und Unterdrückung der der Einheit nahe gleichen

Faktoren p^ und sec^ q' in den Differentialen wird

sin ^cos {p — r^) d^Q = n cos {N' — p) (dt — d/^X) — sin ^ sin (p — ri) dt]

1 A y?

-cosZcos(p-r,)d:±-^j^^-^rr:^^^^-^da'.

Durch Differentiation der Definitionsgleichungen für C und v) erhalten wir,

indem wir 9 als genau bekannt ansehen,

sin Z dri = cos
(f^

[cos (/ + /\a) cos tj — sin d^ sin (/ -t- l^a) sin tt]] dt

cos l, dl, = cosfsf^ \cos (t -t I\d) sin ifj 4- sin dQ sin {t -\- Aü:) cos tq] dt

sin (p — TT)) sin Z drj -+- cos
( p — r^) cos Z d Z = cos cpj [cos {t -\- ^a) sin p

H- sin dQ sin (/ + Aa) cos pl dt.

Es ist nun -5— d^^ = ^/«8"'85^Po = dsi7i'K(i, = dv:(i^sifi l"; drücken wir

weiter da' aus in Bogensecunden, so haben wir in der Gleichung an seine Stelle

d(3' sin 1" zu setzen. Schliesslich ist die Einheit für n die Stunde, sollen also dt

und d\ Zeitsecunden sein, so müssen wir den Faktor ^\%-q hinzufügen und er-

halten so die Endgleichung

sin C ... {p - ^) d^^ = ^ '''^JTl"^^ (^'- ^^) '''' ^"'^^ - ^^ ^''

— cos 9^ [cos (/ H- Af?) .yw/ p + sin d^ sin {t ->r /\d) cos p] dt • sin 8"'85.

Das dritte Glied der rechten Seite kann seiner Kleinheit wegen unberück-

sichtigt bleiben. Der Ausdruck zeigt uns, dass unter sonst gleichen Beobachtungs-

umständen, also für gleiche Werthe der zufälligen Beobaclitungsfehler und der

Länge, die Bestimmung der Parallaxe um so sicherer sein wird, je grösser der

Faktor sin Z cos (p — tj) ist, und es ist also dieser Coefficient für die Auswahl der

Beobachtungsorte maassgebend.

Der Maximalwerth des fraglichen Coefficienten tritt ein, wenn gleichzeitig

C = 90° und / — Yj = 0° oder =^ 180° ist. p ist der Positionswinkel des

Planetenmittelpunktes, r) der parallaktische Winkel im Zielpunkt der Kegelaxe

oder ohne hier merklichen Fehler im Sonnenmittelpunkt, p — ri
= oder 180°

verlangt also, dass die Mittelpunkte der beiden Scheiben in einem und dem-

selben Verticalkreise des Beobachtungsortes liegen, d. h. dass eine durch die

Kegelaxe gelegte Ebene den Erdradius des Beobachtungsortes enthält. Soll nun
wegen ^ = 90° die Erzeugende des Kegels die Erde berühren, so berührt der

Schattenkegel die Erdoberfläche in dem betreffenden Punkte. Die Bedingung

sin Zcos {p — Y)) = dz 1 ist also erfüllt in den vier Berührungspunkten des

Schattenkegels der betreffenden Erscheinung mit der Erdoberfläche. Diese

Punkte selbst können nicht zur Beobachtung benützt werden, weil die Erscheinung

im Horizonte erfolgt. Man muss sich auf einen kleineren Werth von sin Z be-
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schränken. Bei gegebenem Werthe von sin C tritt der Maximalwerth des Coeffi-

cienten ein für /> — t] = oder = 180°. Hansen nennt jene Curve, die die

Erdorte mit einander verbindet, die dieser Forderung Genüge leisten, die Haupt-

höhencurve der betreffenden Phase. Diese Curve beginnt und endigt also in

den Berührungspunkten des Schattenkegels mit der Erdoberfläche und verbindet

die Punkte, die bei bestimmter Höhe der Sonne über dem Horizonte die sicherste

Bestimmung der Parallaxe gestatten. Weiter nennt Hansen jene Curven, die die

Punkte der Erdoberfläche enthalten, in welchen der Coefficient sin^cosip — rj)

einen bestimmten Werth k annimmt, und in welchen also bei kleineren Sonnen-

höhen die Beobachtnngsbedingungen gleich günstig sind, wie in dem sinZ,= k

entsprechenden Punkte der Haupthöhencurven, isostheniscbe Curven. Auf der

isosthenischen Curve schwankt also ^ zwischen den Grenzen 90° und arc sin k und,

cos{p — Y)) zwischen den Grenzen k und 1, und die Haupthöhencurve derselben

Phase verbindet diejenigen Punkte der isosthenischen Curven, in denen

cos {p — T)) = 1 ist.

Zur Bestimmung der Haupthöhencurve einer gegebenen Phase haben wir

zunächst den dieser Phase entsprechenden Radius des Schattenkreises zu be-

rechnen. Von dem gegebenen Werthe der Distanz a' der Ränder ausgehend,

finden wir für einen beliebigen Werth ^:

r 1 ^ + R(^^^^R®
,

u, = u - cosltangf-:^ X^mW^^ " '''^ "^^^J
-^-^^^<^'-

Die Grundgleichungen geben uns dann als Ausdruck der Forderung sin {p— r))

— Q, cos {p — -n)
= ± \

Q = — ^cos (.V — r^) 4- (/ — AX — t) /^ sin {N' — r))

zh Uq= 1 sin (A" — r^) -\- {t — M — x)n cos {N' — rj) — sin C

und daraus
{±1 Uq -{- sin Q sin {JV' — tq) = 7

(± Uq -+- sin Q cos (N' - t]) = « (/ — AX — x).

Wir finden also durch die Gleichungen

7
sin (N' — r\)= zu ;

—

^~~^
^ '^ ± Uq -\- sin L,

/ — AX = T H- - {± Uq -^ sin C) cos (JV' — rj)

zusammengehörige Werthe von yj und / — AX. Mit dem bekannten Werthe

von C ergeben uns dann die weiteren Gleichungen

sin
(pi
= sin d^ cos ^ -+- cos d^ sin C cos r)

cos cpj sin (/ + Aa) = sin C sin t]

cos cp^ cos (/ -+- Ad;) := cos dQ cos ^ — sindQ sin t, cos ri,

die entsprechenden Werthe von cp^ und /, womit auch AX bekannt wird.

Die Berechnung der isosthenischen Curven sin C cos {p — t\) = k ist folgende.

Der gegebene Werth k gestattet sofort für einen beliebig gewählten Werth von

"C, das zugehörige p — t] zu finden; u^ ist zu berechnen wie vorhin. Führen wir

zur Erleichterung in die 2. und 3. Grundgleichung die Hilfsgrössen ein:

m sinM= \ in cos M^
(J
— 1\ — x) n,

so lauten die Gleichungen

u^^ sin {p — Ti)
= m sifi {N' — M— yj)

Uq cos (/» — 11 ) H- sin C = m cos (JV — AI — tq).
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Wir finden also m und M+ r\ und, da sinM= — ist, M und ri selbst.

ni
Weiter ist t — ÄX = x H cos M, und nun sind noch cp, und t zu berechnen wie

vorhin. Bezüglich weiterer Details über die Eigenschaften dieser Curven ist auf

Hansen's Abhandlung: »Bestimmung der Sonnenparallaxe durch Venusvorüber-

gänge«, Leipzig 1870, zu verweisen.

Die Berechnung der Grenzcurven und der über die Günstigkeit der Stationen

entscheidenden Curven wird man nur bei Venusdurchgängen ausführen, wenn
es sich um möglichste Ausbeutung der seltenen Erscheinung handelt. Bei

Merkursdurchgängen kann man sich in der Regel damit begnügen, dass man als

Grenzcurve einer bestimmten Phase den grössten Kreis betrachtet, dessen Pol

der Ort des Zielpunktes der Kegelaxe im Augenblick des Eintritts der Phase für

den Erdmittelpunkt ist und für die diesem grössten Kreise nahe liegenden Orte,

die etwa zur Beobachtung dienen sollen, durch direkte Rechnung entscheidet,

ob für sie durch die Wirkung der Parallaxe die Phase noch sichtbar wird.

Die Berechnung der Zeiten des Eintritts einer gegebenen Phase gestaltet

sich am einfachsten nach der zuerst von Lagrange i) gegebenen, später von

Enke'-^) weiter ausgebildeten Methode. Nennen wir wieder a©, 8©,7r® die geocen-

trischen Coordinaten und die Parallaxe des Sonnenmittelpunktes, a, S, tc die ent-

sprechenden Grössen für den Planeten, sowie A die Distanz und p* das Mittel

der Positionswinkel der Verbindungslinie der Mittelpunkte in diesen Punkten, so

erhalten wir durch die GAUSs'schen Gleichungen für Distanz und Positionswinkel

zur Zeit T^ die strengen Ausdrücke

sin \ Aq cospQ* = cos ^{a. — a®) sin |(S — ö®)

sin ^Aq sinpQ* = sin |- (a — a®) cos ^ (8 + 8®)-

Wir können diese Gleichungen aber ohne einen 0"'005 erreichenden Fehler

ersetzen durch die Näherungsausdrücke

AoCospQ*= 8— 0® ^QsinpQ*=(n - a®)cos^{8 -h H®). (1)

Für die stündlichen Aenderungen dieser Ausdrücke führen wir die folgenden

Bezeichnungen ein:

. ,, ä/^sinpn* 8 -+- 8®nsmN— , —cos\{8 -t-8®)ü?(a—a®)—(a—a®).y/;7^(8+o®)^

—

-^-^sin\^

,, d^cosp^^ ^^^

ncosN=—-jf^ = d(8— 8®).

Soll zur Zeit T eine Berührung stattfinden, so muss für diesen Augenblick

A = r® ± r werden. Also

(r® d= r) cosp* = A^ cosp^^^ + n cosN {T— T^)

(r@ db r) sin />* = ^QsinpQ* + n sinN{T — Tq).

Setzen wir also

A„
sin ^ = sin (/* — N) = ^ sin {p^* — iV) [— 90 < <|^ < H- 90°],

so wird

r = r. - 3600 ^ ... (^„.. -N)^ 3600 ^-^ cos + ^^ (3)

Positionswinkel der

Berührungsstelle
^^"^"" Q = \m^ + N - ^ Austritt Q = iV+ <^

') Memoire sur le passage de Venus du 3. Juin 1769.

') Ueber die Vorausberechnung der Planetendurchgänge. Berliner Jahrbuch 1842.
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Kürzeste Distanz ^,sin{p^^-N)

Zeit der kürzesten Distanz x = T^ ~ 3600 -^ cos (/q* — N).

Durch die Ausdrücke (1) (2) (3) finden

wir die Zeiten der geocentrischen Be-

rührung. Um zur scheinbaren Distanz

überzugehen, betrachten wir das sphäri-

sche Dreieck zwischen dem geocentrischen

Zenith und den Mittelpunkten 6* und F
der beiden Scheiben. Die .Zenithdistanzen

der Punkte S und F seien Z und z, dann

ist (Fig. 239)

cos H = cos z cos Z -H sin z sin Z cos FZS
— sinl^dA = — {sin Z cos z — cosZ sin z cos FZS) dZ

— {sin z cosZ — cos z sin Z cos FZS) dz.

Es ist aber die Wirkung der Parallaxe auf die Zenithdistanzen dZ =: tt® p sin Z\

dz = Tzp sin z'. Nun kann u im Maximum bei Venusdurchgängen = 32" werden,

also ist im Maximum z' = z -h 32" und dz = iz^sinz + tz^ cos z sin 32''. Der

322
grösste Fehler, den wir begehen, wenn wir z' und z vertauschen ist also = TTrCT^KTri >

2üb2o4
also noch nicht 0"'005. Folglich können wir setzen:

sin A ü?A = sin lcosFv:(7, p sin Z + sin ^cos pv: ^ sin z.

Nennen wir z„i die Zenithdistanz der Mitte M des Bogens FS und p,,, den

Positionswinkel der Verbindungslinie in diesem Punkte, so ist

A A
sin Z cosF = cos z„i sin ^ 4- stn z„, cos ^ cos p,,,

. A . A
stn z cos p = cos z,n sm ^ — sin z„i cos -^ cos p,,

und es wird

^A
TA AI= A' — A = p (710 + tt) sm -^ cos z,n + (tt® — tC) cos -^ sin z,„ cos p,„ .

Tragen wir auf der Verlängerung von SF über F hinaus vom Punkte M
aus den Bogen G bestimmt durch

A . _ . . A
^ cos G = {K(i) -\- t:) sin g sin G = (tt® — tt) cos

ab und nennen Zq die Zenithdistanz des so entstehenden Punktes W, so. wird

A' = A 4- ^p cos Zq.

Die Gleichungen, durch die g und G eingeführt sind, ergeben

A
g^ = (^® — tc)^ + 4 TT® ir sm"^ -^ . . . .

also

. . 2t:®7i . A
g = (tt® —%) + stn'^ 9 • • • •

TT® TT Ji

A
Da aber -^ höchstens = 9* werden kann, ist schon das zweite Glied der

Entwickelung unmerklich, und wir haben
TT® TT A= TC® — TT tajtg G = -^ COfang -^

.

(4)
II®

Vai.kntiner, Astroponiie. I. 53
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Die Relation A'= d -{- gpcos Zq ist der analytische Ausdruck eines berühmten,

zuerst von Lagrange erwiesenen Tlieorems. Vernachlässigen wir nämlich die

Abplattung der Erde, was wir hier unbedingt können, so besagt die Gleichung,

dass die scheinbare Distanz der Gestirne für alle Orte, für welche cos 2,, den-

selben Werth hat, die gleiche ist. Alle diese Orte liegen aber auf einem Kreise,

welcher mit dem Radius Zq um denjenigen Punkt der Erdoberfläche beschrieben

wird, dessen Coordinaten denen des Punktes IV gleich sind. Alle diese Punkte

sehen also die scheinbare Distanz A' in einem und demselben Augenblick.

Aus der Zeit T der geocentrischen Berührung ist nun die Zeit T' der

parallaktischen Berührung zu berechnen. Zur Zeit T' muss sein

A' = (r® ± r) + (ü?r® ± dr),

wenn r® und r die geocentrischen Radien der Sonne und des Planeten sind.

Die parallaktischen Aenderungen dr@ und dr berechnen wir als die Differenz

des Einflusses der Parallaxe auf den Mittelpunkt und auf den im Verticale dieses

Punktes liegenden Randpunkt durch

dr@ = TT® p sin {Z -h f®) — 1^® p smZ = tt® p cosZ sin r®
oder

dr® = r® TT® p sin 1" \sin 6® sin cp' + cos 8® cos <p' cos (a® — 0)]

df == r TT p sin 1 " \sin S sin <p + cos cos cp' cos (a — 0)].

8 ist die Sternzeit der Beobachtung. Die Zeit 7" muss nun so bestimmt

werden , dass durch die aus der gegenseitigen Bewegung der beiden Gestirne

db.
entstehende Aenderung der Distanz -7- die Grösse dr®± dr ausgeglichen werde.

Aus den Ausdrücken für n und N geht aber hervor

^A~ =z n cos {N— pQ*) = n cos ^.

Die Differenz zwischen der geocentrischen Distanz A zur Zeit T und der

parallaktischen Distanz A' zur Zeit T' ist

{T' — T) n cos tj; -\- g ^ cos Zq.

Soll diese Differenz -= dr® zfc dr werden so muss also sein

T' = T -\- ~ sec ^ {dr® ± dr) — — sec ^g^ cos Zq.

Zur Bestimmung von Zq berechnen wir zunächst die Coordinaten des

Punktes IV, die a* 6* heissen mögen, nach den Ausdrücken i)

sin A sinp® = cos 8 sin (a — a®)

sin A cosp® = sin h cos 6® — cos h sin 8® cos (a — a®)

(6)

cos ö* sin (a* — a®) = sin | G^ + —
j sinp®

cos 8* cos (a* — a®) = <röi ( (? -h — | cos 8® — sin 16^+^ \sin 8® cos p®

sin 8* = <:<?.? 1
6* H- -^ I sin 8® + sin 1 ^ + "^ I cosh®cosp®.

Es wird dann cos Zq = sin 8* sin <p' + cos 8* cos <p' cos (a* — 0). Ist also noch Qq
die der mittleren Zeit T entsprechende Sternzeit des Ephemeridenortes und AX
die östlich positiv gerechnete Längendifferenz, so ist schliesslich

') Für p ® kann man ohne merklichen Fehler den Positionswinkel Q der Berührungsstelle

setzen, der nach (3) gefunden wird.
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r' = r 4 A X + ^^ sec ^ {dr® =h dr)

3600 ' '

-t- sec (]^ (u — TT©) p [sin 8* sin cp' H- ^^.y 6* <r^.y <p' ^^^ (a^ — 0o — ^Ki\-

Die Ausdrücke (4) (5) (6) (7) führen uns zur Kenntniss der Zeit der paral-

laktischen Berührung. Bei der Vorausberechnung sieht man in der Regel von

RfiOO
dem kleinen Gliede —— sec <{> {dr@ ± dr) ab, da dasselbe gegenüber dem

Einflüsse der Tafelfehler völlig verschwindet. Wir können dann die Gleichung

7"' =: 7" H- ÄX + sec 1]; (tt — tt©) cos Zq,

die nur Grössen enthält, die für die ganze Erdoberfläche bei demselben Durch-

gang und tür eine bestimmte Phase constant sind, benutzen zur Bestimmung

derjenigen Punkte, die die betreffende Erscheinung zuerst oder zuletzt sehen.

Das erstere tritt ein, wenn cosZq= — 1 ist, also in dem IV diametral gegen-

über liegenden Punkte, das letztere für cos 2^=^ + 1. Der Punkt IV, dessen

Länge = a* — ©o, dessen Breite = 8* ist, sieht also die Erscheinung zuletzt.

Die Zeit der grösstmöglichen Beschleunigung oder Verzögerung ist bestimmt

durch — sec <h (% — tc®). Setzt man noch

V = SQOO ~ sec '\) {:i — TZ®) sin 8* w = d600 - sec <\i (i:~tz.i,) cos o'^ a*— 0„=?

so sind diese Grössen für jede Phase constant und wir erhalten die Zeit der

Phase für einen beliebigen Erdort durch

T' = T -^ /\\ + V psin cp' + w p cos cp' cos (2 — A X).

Berechnung des Merkursdurchganges 1907 November 13/14.

Aus den LEVERRiER'schen Sonnen- bezw. Merkurstafeln wurden die folgen-

den Oerter berechnet:
Sonnenort

X® ß® ^ogR®

1907 Nov. 13. 22^' M.Z.Paris 230° 52' 40"-45 —0"-78 9-9952774

14. 1 231 13-66 649

4 . 231 7 46-94 524

Merkursort

/ d logR

22^^ 50° 22' 0"-43 -1-0° 23' 2"-82 9-4952005

1 51 7 43-61 28 39-26 9-4947701

4 51 53 32-19 34 15-86 9-4943518

Schiefe der Ekiptik s = 23° 27' l"-60.

Es sind zunächst nach den Formeln auf pag. 822 die scheinbaren geo-

centrischen Coordinaten des Planeten für dieselben Zeiten zu berechnen. Die

Aberrationszeit für die Sonne wird = 492^^-4 und die den scheinbaren Sonnen-

coordinaten zum Uebergang auf wahre hinzuzufügenden Correctionen AX= -|-20"-66

^log R = — 17 gefunden. Mit den so corrigirten Sonnenörtern ergeben sich die

folgenden wahren geocentrischen Planetenörter und die zum Uebergang auf

5o



832 Finsternisse.

wahre Oerter für die Zeit T — x^-^ x^=^ T
rungen

336^ hinzuzufügenden Aende-

Nov. 13. 22^' 231° 7' 21"-35 +18"

14. 1 230 57 1612 + 18

4 47

-4-0° 10' 38"-19 —4"-85 9-8302405 —49
13 13-00 - 4-81 8304134 -59

11-55 + 18-84 15 46-68 — 4-77 8306173 —68.

Aus den scheinbaren geocentrischen Längen und Breiten werden mit der

Schiefe der Ekliptik die scheinbaren Rectascensionen und Deklinationen und

die Zeitgleichung = Rectascension der Sonne — mittlere Länge der Sonne corrigirt

wegen Nutation:

a©

Nov. 13. 22^' 228° 26' 30". 12 - 17° 58' 58"-14

14. 1 228 34 9-72 —18 57'62

4 228 41 49-67 —18 2 56-86

228 44 37-48 —17 52 44-76

228 35 6-82 47 36 20

228 25 3509 42 2733

mittl. Länge ® -+- Nut.
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7^0 = 22^' 31 «
: 3g) = _ 17'

%(7r0- ir)

conipl log (710-1-

log cotang\ (r®

59'-31 a® = 228°27'-82

0-61066«

Ti) 8-65797

f-^) 2-62639

1-89502,,

90° 43'-77

log sin
I
G

log sin Q

\ 9-99995

994878

9-94873

9-10447

log lang (a*— ot®) 0-84426

G +

\)loi

90 51-90

<-l)^8- 17888« 4) log sin \G -\r-ä(-t) 9-99995

a® 8l°51'-27

310 19-09

2) log cos S®

3) log ^in 8®

+ 2)

4) + 5) +
lo^ Di ff.

6)

9-97824

9 •4897.3«

8-15712«

9-15092«

9-10447

5) log cos Q
6) log sin 0(i)

7) log cos ^®

1) + 3)

4) + 5) + 7)

log Summe
6*

14^' 28^ 2

=210° 7'-0

100° 12'-1

9

9-

9

7

9

9

+26

66124

48973«

•97824

66861

63943

•64405

°8'-51

3-55630 00

compllogn 7-44759

logsec^ 0-19979 a*

-

log{T:— T.(£) 0-61066

1-81434

log sin h* 9-64405

log cos b"^ 9-95313

Ortszeit des Eintritts:

= 22^' 31"^-0 + AX + [1-45839] pjwcp'-h [1-76747] ^cos^' cos{\QQ° 12'-1 -M).

Sternbedeckungen durch Planeten.

Diese Erscheinungen sind völlig gleichartig mit Sternbedeckungen durch

den Mond, wenn der in Fiage kommende Planet als sphärisch zu betrachten

ist, was bei Merkur, Venus und Mars der Fall ist. Hier sind also die Formeln

von pag. 807 zu benutzen mit Vertauschung der sich auf den Mond beziehenden

Grössen mit den analogen für den Planeten, k wird der lineare Radius des

Planeten in Einheiten des Erdradius, also wenn r^ der scheinbare Radius in

der mittleren Entfernung der Erde von der Sonne ist, k =
sin 8"- 85

Ist der in Frage kommende Planet dagegen ein abgeplattetes Rotations-

sphäroid, so hat man zunächst die scheinbare Figur zu berechnen, also die

Ellipse, in welcher eine zum Visionsradius senkrechte Ebene durch den Mittel-

punkt des Planeten seine Oberfläche schneidet. Man berechnet dann weiter

unter Vernachlässigung der Abplattung des Planeten einen genäherten Werth der

Berührungszeiten und des Positionswinkels der Berührungsstellen, sucht dann die

diesen Berührungsstellen entsprechenden Radien der scheinbaren Figur des

Planeten und führt nun diese ein. Dann bekommt man verbesserte Werthe der

Berührungszeiten, die den wahren schon sehr nahe liegen werden.

Finsternisserscheinungen in den Planetensystemen.

Im Jupiterssystem sind diejenigen Erscheinungen, die wir als Sonnen- und

Mondfinsternisse bezeichnen, und die für unsere Erde immerhin ziemlich seltene
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Erscheinungen sind, häufig wiederkehrende Vorkommnisse. Der Schatten des

mächtigen Planeten reicht noch erhebHch über die Bahn seines äussersten

Trabanten hinaus. Die Neigung der Bahnen der Trabanten ist so gering, dass

die 3 inneren Trabanten, wobei wir von dem neuesten 5. Trabanten absehen, in

ihrer oberen Conjunction jedesmal den Schattenkegel passiren und eine Ver-

finsterung erleiden , und ebenso bei jeder unteren Conjunction eine Sonnen-

finsterniss hervorrufen. Nur bei dem äussersten 4. Trabanten treten diese Er-

scheinungen nicht so regelmässig auf. Die Verfinsterungen der Trabanten be-

halten auch für den Beobachter auf der Erde ihren Charakter bei, wir sehen

den Trabanten plötzlich verschwinden und später beim Verlassen des Schattens

wieder erscheinen. Bei den beiden inneren Trabanten kann man freilich in der

Regel nur einen dieser Vorgänge wahrnehmen, der zweite bleibt unsichtbar,

weil der Trabant für uns beim Verlassen des Schattens schon durch den Jupiter

selbst verdeckt ist; beim 3. und 4. Trabanten aber nehmen wir, wenn der

Jupiter sich von der Conjunction oder Opposition um einen bestimmten Betrag

entfernt hat, beide Erscheinungen wahr. Vor der Opposition, d. h. so lange

Jupiter nach Mitternacht culminirt, steht die Erde westlich von der Linie Sonne
— Jupiter; der Schatten Jupiters erscheint uns daher auf seiner Westseite, und

an dieser erfolgen also die Ein- und Austritte der Trabanten. Nach der

Opposition, wenn Jupiter vor Mitternacht culminirt, sehen wir dieselben Er-

scheinungen an der Ostseite der Jupitersscheibe. Die Beobachtung dieser

Trabanten- Verfinsterungen bietet neben der heliometrischen Messung der Stellung

der Trabanten gegen die Scheibe ein trotz grosser Einfachheit sehr zuverlässiges

Mittel zur Bestimmung der Bahnen dieser Körper. Wir verdanken diesen Beob-

achtungen die Kenntniss der merkwürdigen Beziehungen, die zwischen den Be-

wegungen derselben bestehen. Ausser durch den Schatten Jupiters werden die

Trabanten zur Zeit ihrer Opposition unseren Blicken regelmässig für bestimmte

Zeit durch den Jupiter selbst entzogen. Bei den inneren Trabanten beobachten

wir also ein Verschwinden im Schatten und ein Wiedererscheinen hinter der

Scheibe, oder umgekehrt ein Verschwinden hinter der Scheibe und ein Wieder-

erscheinen aus dem Schatten. Bei den äusseren Trabanten können wir dagegen

häufig die vier Momente hintereinander beobachten. Der unseren Sonnenfinster-

nissen entsprechende Vorgang zur Zeit der Conjunction der Trabanten besteht

in einem Vorüberziehen des Trabanten und seines Schattens vor der Scheibe

Befindet sich die Erde genügend weit von der Linie Sonne — Jupiter entfernt,

so sehen wir beide getrennt, der Trabant erscheint als runder, durch andere

Färbung oder geringere Helligkeit von der Scheibe des Planeten sich abhebender

Fleck, der Schatten als kreisförmiger schwarzer Fleck. Vor der Opposition liegt

der Schatten westlich vom Trabanten, nach der Opposition östlich davon.

Der von Barnard entdeckte 5. Jupiterstrabant steht der Jupitersoberfläche

so nahe, dass sein Eintritt in den Schattenkegel so nahe bei der Scheibe des

Planeten erfolgt, dass es auch mit dem grössten Fernrohre nicht möglich ist,

den Trabanten bis dahin zu verfolgen. Er verschwindet schon früher in den

Strahlen der Scheibe.

Im Saturnssystem ist trotz der grösseren Zahl der Trabanten die Erscheinung

der Finsternisse doch nur eine seltene, wegen der grossen Neigung der Bahnen der

Trabanten gegen die Saturnsbahn. Damit sie eintreten können, ist es nothwendig,

dass die Sonne sich nahezu in der Ebene der Bahnen befindet, die für alle

mit Ausnahme des 8. mit der Ebene des Saturnsringes nahezu zusammenfällt.

Um die Zeit also, wo uns der Ring als eine Linie erscheint, treten die Ver-
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finsterungen regelmässig auf. Bei jedem Umlauf des Saturn giebt es also zwei

solche Perioden von Finsternissen. Die Dauer der Perioden ist für die ver-

schiedenen Monde eine verschiedene, für die innersten ist sie am grössten, für

die äussersten am kleinsten. Die Beobachtung dieser Finsternisse ist besonders

des Ringes wegen eine sehr schwierige; nur bei dem hellsten Monde, dem Titan,

gelingt sie etwas leichter. Die Bahn des 8. Trabanten, Japetus, hat eine be-

trächtliche Neigung gegen die Ebene des Saturnsäquators. Infolgedessen passirt

dieser Trabant bei seinen allerdings sehr seltenen Verfinsterungen nicht nur

den Schatten der Saturnskugel, sondern auch den des Ringsystems. Barnard

gelang im Jahre 1889 die Beobachtung einer solchen Verfinsterung.

Verfinsterungen der Marstrabanten sind gleichfalls zuweilen beobachtet.

Für sie liegen die Verhältnisse etwa so wie bei den inneren Saturnsmonden, nur

dass die Störung durch den Ring fortfällt.

Die Trabanten der äussersten Planeten sind zu lichtschwach, ihre Ein- und

Austritte erfolgen ff'r uns so nahe an der Scheibe des Planeten, dass eine Beob-

achtung derselben nicht möglich scheint.

Die Vorausberechnung und die Verwerthung der Finsternisse der Trabanten

erfordert die Aufstellung der Gleichung des die Sonne und den Planeten ein-

hüllenden Schattenkegeis. Diese Aufgabe ist für den Jupiter zuerst von Laplace

im 8. Kapitel der Mec. cel.

gelöst. Die allgememe Lö- -^'

sung der Aufgabe führt auf

eine Gleichung vom 8. Grade;

nur wenn man sich die Vor-

aussetzung gestatten darf;

dass der Sonnenmittelpunkt

sich in der Ebene des Ae-

quators des als Rotations-

ellipsoid angenommenen

Planeten befindet, wird die

Lösung einfacher, und nur

unter dieser Voraussetzung

ist sie auch von Laplace

gegeben. Diese Voraus-

setzung ist aber beim Jupiter

stets gestattet. Die Kegel-

axe ist die Verbindungslinie

der Mittelpunkte der beiden

Körper, wir wählen sie wie-

der als Z-Axe; die Ebene der XZ lassen wir zusammenfallen mit der Ebene des

Jupiteräquators, die Ebene der VZ enthält die Polaraxe Jupiters. Eine zur

Kegelaxe senkrecht durch den Sonnenmittelpunkt gehende Ebene schneidet den

Kegel in einem Kreise vom Radius r, eine parallel durch den Jupitersmittelpunkt

gehende Ebene schneidet ihn in einer Ellipse, deren Gleichung, wenn a der

(A. 240.)

äquatoreale, -^ der polare Radius des Jupiter sind, ist

X y^ + T^ = L Denken

wir uns Fig. 240 diese beiden Schnitte durch Parallelen zur ^-Axe projicirt auf

eine zur Z-Ay.Q senkrechte Ebene XJY sei der Schnitt durch den Jupiter,

X^ S Fj der durch die Sonne. Schneiden wir nun den Kegel durch eine die

Z-Axe enthaltende Ebene, die sich als gerade Linie AJS projicirt, und nennen
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den Winkel dieser Ebene gegen die ZF- Ebene u, so sind die Coordinaten des

Punktes S \ x,, =^ r sin u, y,, = r cos u. Verlängern wir die Ordinate des Punktes y
bis sie in J' einen über der grossen Axe der Ellipse beschriebenen Kreis trifft,

und nennen den Winkel, den der Radius AJ^ mit der F-Axe einschliesst, //j,

so sind nach pag. 766, wenn a die Abplattung Jupiters ist, die Coordinaten des

Punktes J
x^ = AJ sin u = a sin u^

j'i
= — PJ^ = (1 — a) AJ' cos u^ = a{\ — a) cos Uy.

Legen wir den Coordinatenanfangspunkt in den Mittelpunkt des Jupiter und

rechnen die 2;-Coordinate positiv in der Richtung von der Sonne zum Jupiter,

nennen ferner S den Radiusvector Jupiters, so sind die Coordinaten

von S x,, = r sin u y^^ z= r cos u ^11 = — -^

von J^ X, = asinu-^ y, = a{\ — a) cosu^ z, = 0.

Eine Gerade, die durch die Punkte _/ und S geht; ist eine Erzeugende der

Kegeloberfläche. Die Gleichung dieser Geraden

X = X, -h (^,, — x,)^ = ^ sin u^ + (r sin u — a sin u^t

y = y^ -\- (j,, — jj/ = a{\ — a) COS u^ + [r cos u — a{\ — a) cos ^J]/
2 = 2;, -h (s,, — z^t = — St

giebt uns also die Gleichung der Kegeloberfläche selbst. Für unsere Unter-

suchung bedürfen wir den Schnitt einer in der Entfernung s^ eines Trabanten

zur Zeit der Opposition durch den Kegel senkrecht zur Z-Axe gelegten Ebene.

Sq
Wir setzen also z = s^, wodurch / = ?r und

X =^ a sin u ,
—

S

r sin u — a sin u^

6^ '0

r cos u — a (\ — a) cos u
,

je = a ( 1 — fx)cosu^ — ,^i Sq

wird. Aus der Relation tans" u = -; tanß^u-, erhalten wir aber nach einero
1 — a ^

bekannten Reihenentwickelung

ti = ti^ -\- — sin '^ic^ H- — {sin 2u^ + sin i u^) -+- . . . .

Der Unterschied zwischen u und ti^ ist also von der Ordnung der Abplattung;

übergehen wir ihn in den Gliedern die den kleinen Faktor -^ enthalten, so wird

f S(. S(. r\ .
, ^ ( Sr. Sr. r \

^ = a
(^1
+ ^ - ^-j «;.^, y = a{\-.)\x^^~^ ~^^l^Z-^)cosu,.

Der gesuchte Schnitt ist eine Ellipse mit den Halbaxen

Die Applattung dieser Ellipse ist

a. — b. ( Sf. r \

a-i \ S a j

Für den äussersten Trabanten ist SQ = 2Cyba mit den mittleren Werthen

-

r = tang\^\ S = 5-20 wird «i = 1-023«. Sei nun Fig. 241 A A' A" der Schnitt
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durch den Schattenkegel, T" TT" der Weg des Trabanten, den wir als gerad-

linig betrachten. Im Augenblick der Coniunction mit dem Jupiter, also wenn
der Trabant in 7" steht, sei seine Breite

über der Jupitersbahn AA":^f^, im

Augenblick des Eintritts in den Schatten

bei T' sei Vi die von der Conjunction

aus gerechnete Anomalie des Traban-

ten, s sein Radiusvektor, ß seine Breite.

Die Coordinaten des Punktes T' sind

dann

X = s sm V

y = s^ = s\^Q+ -^ sin z^i + . .

J.

Führen wir diese Werthe in die

Gleichung der Schattenellipse ein, so

wird
(A. 241.)

(1 - ai)2 ^2 sin'^ ^^ ^ ^2 U^ + ^sinv^^ = a^ (]

(1 — (x^Y s^ sm^ z/j H- 2 5^
ßo

-7- sin v^ = a^ (1 a,)2_ r2 « 2
•* l'O

stn Vi = ^ß
V'4

h'
(1 — ai}2 dv '^

f' s'^ (1 — aJ2

Es sei nun A die halbe grosse Axe, e die Excentricität der Bahn des Tra-

banten, ferner tt die Länge des Perijoviums, / die mittlere Länge des Trabanten.

Wegen der Kleinheit von e (der grösste Werth ist 0*007 beim 4. Trabanten)

dürfen wir setzen
V = l -\- ^e sin (/ — ir).

Sind /, /,, die mittleren Längen im Anfangspunkt und Endpunkt des Bogens

und ist t die Zeit, die der Trabant gebraucht, um vermöge seiner synodiscben

mittleren Bewegung n — n, den Bogen v zu durchlaufen, so ist

V = t{n — n') ->f "i e [sin (/,,
— tc) — sin (/^ — tt)]

und daraus

= t{n — n') -\- e cos \ ^—^ — tA t {n — n')

= i{ti — n') (1 H- 2 <? cos [^ {/„ + /J — 7:])

/ = -jil -2ecos[^(/„-h/^)-^]).

Ist dann J'^ die Zeit, die der Trabant gebraucht, um bei gleichförmiger Be-

wegung einen Bogen =:= AA" zu durchlaufen, also

T = 1 . a.
i arcsm -^ ,

n — n A

so erhalten wir die Zeit T, die zum Durchlaufen des Bogens T' T erforderlich

ist, durch T: Tq = sinv^ :

-J-
, und wenn wir nun alles zusammenfassen.

Dieser Ausdruck ergiebt die Zeit zwischen Conjunction und Ein- oder Aus-

tritt aus dem Schatten. Die Dauer der Verfinsterung wird, wenn /' die gemein-

same Länge des Jupiter und des Trabanten zur Zeit der Conjunction ist,

Valbntiner, Astronomie.
54
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wobei noch

T /A"^ A^ ß 2

s — A[l — e COS (/' — :r)].

Die Gleiclmngen (1) und (2) kann man benützen, um aus den Beobachtungen

die Zeit der Conjunction und die gleichzeitige Breite ß^ des Trabanten abzuleiten;

man hat beim 3. und 4. Trabanten die Gleichung (2) zu benützen, beim 1. und 2-,

bei denen man Ein- und Austritt bei demselben Durchgang durch den Schatten

nie beobachten kann, dagegen die Gleichung (1), muss dann aber, um die syste-

matischen Fehler der Beobachtung zu eliminiren, zwei Beobachtungen mit ein-

ander verbinden, von denen die eine unmittelbar vor, die andere hinter der

Opposition des Jupiter mit der Erde liegt. Man findet ferner durch

die jovicentrische Länge des Trabanten zur Zeit der Mitte der Finsterniss, und

es ist

— = fang i cos {l — ^) cos'^^^.

Auf diesem Wege kann man aus den Beobachtungen der Verfinsterungen

die Bahnelemente der Trabanten ableiten. Dabei hat man aber auf die Un-

gleichheiten ihrer Bewegung Rücksicht zu nehmen. Sind umgekehrt die Ele-

mente der Trabanten-Bahnen gegeben , so hat man aus ihnen die Zeiten der

heliocentrischen Conjunction mit dem Jupiter zu berechnen, und erhält durch

Addition oder Subtraction der halben nach (2) berechneten Dauer der Ver-

finsterung die Zeit des Austritts aus dem Schatten bezw. des Eintritts in den-

selben.

Diesem Zwecke dienen die »Tables dcliptiques des satellites de Jupiter« von

Delambre und von Damoiseau. Die letzteren sind die auch heute noch in Ge-

brauch befindlichen. Da sie nur bis 1880 reichten, sind sie fortgesetzt bis 1900

durch D. Todd: »A Continuation of de Damoiseau's Tables of the Sat. of Jup.«,

und für die Zeit 1900 bis 1920 durch L. Pottier: »Additions aux tables dclip-

tiques des Sat. d. Jup. de Damoiseau«. Bulletin Astr. vol. XIII.

Es handelt sich nun noch um die Berechnung der übrigen Phänomene.

Dividirt man die Differenz der geocentrischen und der heliocentrischen Länge

des Jupiter durch die synodische Bewegung des betreffenden Trabanten, so er-

hält man die Zeit, die zur Zeit der heliocentrischen oberen Conjunction hinzu-

zulegen ist, um die Zeit der geocentrischen Conjunction oder die Mitte der Be-

deckung des Trabanten durch den Jupiter zu erhalten. Führt man in die

Gleichung (2) an Stelle der die Gestalt der Schattenellipse bestimmenden

Grössen a^ und «j diejenigen ein, die einer Projection der Jupitersscheibe auf

eine zum Visionsradius senkrechte, in der Entfernung des Trabanten liegende

Ebene entsprechen, so erhält man die Dauer der Bedeckung und damit die

Zeiten des Ein- und Austritts des Trabanten in die Scheibe. Endlich kann man
bei gehöriger Aenderung einzelner Argumente aus den Trabanten-Tafeln auch

die Zeiten der heliocentrischen unteren Conjunctionen finden, aus denen dann

die Phänomene des Vorüberganges des Trabanten und seines Schattens vor der

Scheibe in ähnlicher Weise zu berechnen sind. Man bedient sich zu dieser

Rechnung in der Regel der Tafeln, die Woolhouse im Nautical Almanac 1835

gegeben hat. In den älteren Jahrgängen des Berliner Jahrbuchs (bis 187 1) finden

5>ich Tafeln, aus denen man die rechtwinkligen Coordinaten der Trabanten gegen
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die Mitte der Jupiiersscheibe für einen beliebigen Augenblick nach der Zeit der

lieliocentrischen oberen Conjunction findet, und mit deren Hilfe man gleichfalls

wenigstens genähert die Erscheinungen der Vorübergänge berechnen kann.

Bei der Berechnung der Erscheinungen d8r Saturnstrabanten dürfen wir die

Voraussetzung nicht machen, dass die Sonne in der Ebene des Aequators stehe,

weil die Neigung dieser Ebene gegen die Bahnebene des Planeten eine sehr

grosse ist. Bes.=;el ist bei der Berechnung einer solchen Erscheinung (Astr.

Nachr., Bd. 9) ausgegangen von der Betrachtung eines Schattenkegels, dessen

Spitze im Mittelpunkte der Sonne liegt, und Seeligek (Sitzungsberichte der

bayer. Akad. d. Wissensch., math.-phys. Classe XXIV) hat gezeigt, wie man aus

den so erlangten Näherungswerthen durch Correctionen die wahren findet. Bei

der geringen Sicherheit, die in der Beobachtung hier erreichbar ist, genügt dieses

Verfahren völlig. Endlich hat Buchhoi.z (Astr. Nachr., Bd. 137) die Berechnung

einer Verfinsterung des Japetus durch den Schatten des Ringsystems ausgeführt

und das Saturnring-Schattenproblem eingehender behandelt (Sitzungsberichte d.

kais. Akad. d. Wissensch. in Wien. Math.-naturw. Classe, Bd. 104), während die

Gleichung des dem Saturn selbst zugehörigen Schattenkegels von Souillart

(Astr. Nachr., Bd. 91) gegeben ist.

Der Schattenkegel des Mars ist als Rotationskegel zu betrachten, da eine

Abplattung dieses Planeten noch nicht nachgewiesen ist. Kobold.

54*



Berichtigungen.

pag. 12, Zeile 5 v. o. statt »sin -q = sinv sin p« lies »sint] = sino) sin p«.

14, „ 23 V. u. statt »211°« lies »233°<'.

,, 18, „ 17 V. u. statt »grösste Höhe«^ lies »kleinste Zenithdistanz«.

n 37> F'g- A.' II 'St «.'er Deferent statt aus "O" aus »ifi'« beschrieben.

„ 37, Zeile 18 V. u. statt »LCF = MCP + MCL = A -\- MCL« lies ^LCP= MCP
— MCL = A — MCL«.

,, 208 ,. 16 V. u. ist hinter »Fadendistanzen« einzuschalten »im Art. Passageninstrument«.

,, 284 „ 5 V. u. statt b£^2j ijes »£./«.

„ 288 in Fig. A. 106 links statt »5« lies »5'«.

„ 289 Zeile 10 V. o. vor »zu ist einzuschalten »s und«.

,, 294 ,, 17 V. u. fehlt der Faktor i>tang D«.

,, 297 ,, 10 V. u. statt »IjY] « lies »|, tj«.

,, 298 ,, 5 V. o. statt »^e lies »§'«.

,, 298 ,, II V. u. statt ytF<i lies »/^g*-

,, 326 ,, 21 V. u. statt »sec z iang'^ z' « lies » sec z' fang'^ z' «

.

11 343 I' I 'v^' "• statt »Objective« lies »Objecte«.

,, 386 ,, 6 V. u. statt »links« lies »rechts«.

.. 433 .1 ? V. u. statt »42'«« lies »52'««.

,, 436 ,, 21 V. o. statt »cosh« lies acosh dh*.

„ 436 „ 23 V. o. statt »coshf: lies »dh«.

„ 438 ,, 6 u. 5 V. u. statt y>sin («j; + ^)<' lies »sec (ij» + cp)«-

„ 442 ,, 7 V. o. statt »ä^ß« lies sda^.

„ 453 oben fehlt die Ueberschrift »I. Einleitung. Differentialgleichungen der Bewegung,

KEPLER'sche Gesetze«.

,, 459 Zeile 10 V. o. statt »M?« lies »1-16«.

,, 464 ,, 17 V. o. statt »I« in der Ueberschrift lies »II«.

„ 468 „ 8 V. u. statt »7-44614« lies »7-38264«.

,, 470 ,, 5 V. o. statt »sinJV« lies xtangNi.

,, 470 ,, 26 V. u. statt »tang^« lies »sinoL'.

,,471 ,, II V. o. statt »,^'« lies »^«.

,, 474 „ 17 V. u. statt »T^« lies »t^^«.

,, 475 ,, I, 3, 4, 17, 19 V. o. statt »di« lies »dr«.

,, 475 „ 4 V. o. statt »rjä« lies »r^^.

„ 476 ,, 12 V. o. statt »n^ tan§ ^^t lies »«3 A3 /««£-• ßg«.

,, 479 ,, 3 V. o. fehlt nach »rj^« das »Gleichheitszeichen«.

„ 484 „ 6 V. u. statt »A + BP'c lies »^ + BP = 0«.

,, 485 „ 8 V. u. statt »p« lies »pj"-

,, 486 ,, I V. o. statt »/'« lies »/"«.

,, 487 ,, 7 V. o. nach »«3« ist einzuschalten »^3«.

,, 489 ,, 8 V. u. statt »Tg« im 3. Glied der Klammer lies »Xj"«.

„ 490 ,, 18 V. o. statt » — « lies »= «.

,, 508 ,, 10 V. u. statt »^« lies »]/(/ «.

„ 510 ,, 10 V. o. statt »sifii])^' lies »^/«^tj^j«.

,, 510 „ 16 V o. statt »r« lies »^3«.
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